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Préambule

Les supernovas de type Ia (SNIa) sont des objets transitoires, observables depuis la
Terre pour une durée de quelques mois, dont la luminosité à son maximum équivaut à
celle d’une galaxie entière. Utilisées en tant que chandelles quasi-standard 1, elles repré-
sentent un excellent indicateur de distance. Ce sont elles qui ont permis de mettre en
évidence ce que l’on peut représenter comme une expansion accélérée de l’Univers en
1998 (PERLMUTTER et al. [1999], RIESS et al. [1998], SCHMIDT et al. [1998]).

Bien que les SNIa représentent l’un des meilleurs indicateurs de distances permet-
tant, par l’intermédiaire d’un diagramme de Hubble, de contraindre les modèles cosmo-
logiques, il reste, après standardisation, des variabilités non modélisées de l’ordre de 15%.
Ces variabilités peuvent avoir diverses origines. En premier lieu, on pourra citer les effets
au niveau de l’observateur. Par exemple, les effets instrumentaux tels qu’un étalonnage
incomplet des images peuvent participer à cette dispersion. En second lieu, on pourra
citer les effets systématiques intrinsèques ou extrinsèques aux SNIa, tels que la variabi-
lité de leurs paramètres physiques (masses, composition chimique, etc.) ou l’influence de
leur environnement (poussière, nature de la galaxie hôte, etc.) comprenant les effets in-
duits par les vitesses propres des galaxies hôtes. Un autre effet pouvant participer à cette
dispersion pourrait être le modèle cosmologique lui-même. En effet, le modèle standard
de la cosmologie considère que l’Univers est homogène et isotrope. Avec des relevés tels
que ceux de LSST, on pourrait tenter de détecter une éventuelle anisotropie, qui pourrait
d’ailleurs constituer un changement de paradigme majeur pour la cosmologie actuelle.

Le premier chapitre introduit les concepts nécessaires pour la suite de ce document.
Après avoir établi un historique succinct de la mesure des distances jusqu’à la décou-
verte, par Hubble, que l’Univers n’est pas statique mais en expansion, le contexte théo-
rique du modèle standard de la cosmologie est présenté. Ensuite, on aborde le sujet des
SNIa et de leur standardisation qui permettent d’établir des mesures de distances afin de
contraindre le modèle cosmologique. De plus, un bref aperçu de quelques autres sondes
cosmologiques est donné.

Le deuxième chapitre porte sur une future campagne d’observations de grande enver-
gure qui devrait permettre, entre autres, d’augmenter de manière significative le nombre
de SNIa observées : il s’agit du projet LSST (Large Synoptic Survey Telescope). Une des-
cription de l’instrument, suivie d’une description de la version actuelle de sa stratégie
d’observation ainsi que de sa chaîne de production de données, sera effectuée. Dans une
seconde partie de ce chapitre, des tests de qualité astrométriques et photométriques sont
effectués sur des donnés provenant du CFHT traitées à l’aide du logiciel de traitement de
données LSST.

Le troisième chapitre traite de l’effet des vitesses particulières des galaxies hôtes des

1. Une chandelle standard est un objet dont la luminosité absolue est connue. Pour ce faire, les SNIa
sont préalablement standardisées, c’est à dire corrigées de leurs variabilités.
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SNIa. On montre que ces vitesses sont particulièrement élevées à l’intérieur des amas
de galaxies, ce qui n’est pas pris en compte dans les analyses cosmologiques (voir par
exemple BETOULE et al. [2014]). Dans ce chapitre, on propose et on teste une méthode
permettant de corriger cet effet pour les SNIa se trouvant à l’intérieur des amas de ga-
laxies. Pour cela, on utilise un échantillon de 145 SNIa à faible décalage spectral (0,005 <
z < 0,123), observées par la collaboration Nearby SuperNova Factory (ALDERING et al.
[2002]).

Le quatrième chapitre est consacré à la recherche d’anisotropies dans l’Univers. Les
SNIa représentent une sonde cosmologique particulièrement intéressante pour la re-
cherche d’effets anisotropiques de la cosmologie. Après avoir introduit les motivations
poussant à leur recherche ainsi que quelques modèles cosmologiques d’Univers aniso-
tropes, on abordera la recherche de leur signature de manière phénoménologique. On
présentera une liste non exhaustive des recherches antérieures d’anisotropies avec les
SNIa, à l’aide de différentes méthodes. Ensuite, on montrera si un effet d’anisotropie au
premier ordre (dipôle) pourrait être détecté avec les observations du futur relevé LSST.
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CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

Introduction

La découverte par HUBBLE [1929] que l’Univers était en expansion, contrairement à
la croyance de l’époque qui le supposait statique, marque le début de la cosmologie mo-
derne. Cette découverte a été réalisée à l’aide de l’estimation des distances extragalac-
tiques, rendue possible par l’observation des Céphéides. Plus récemment, une découverte
toute ainsi surprenante a été réalisée par PERLMUTTER et al. [1999], RIESS et al. [1998] en
estimant les distances à l’aide de supernovas de type Ia (SNIa) : l’expansion de l’Univers,
dans l’hypothèse du modèle standard de la cosmologie, s’accélère. Ces découvertes ont
toutes deux été réalisées par l’estimation des distances extragalactiques d’objets astrono-
miques, associées à l’estimation de leur vitesse de récession.

Dans un premier temps, on abordera la détermination de l’unité astronomique (pre-
mier maillon de l’échelle des distances), puis la mesure des distances par la méthode de
parallaxe stellaire, qui représente le deuxième maillon de l’échelle des distances, suivi de
l’estimation des distances extragalactiques à l’aide des Céphéides (troisième maillon). À
cette échelle, les distances commencent à être liées au contenu de l’Univers, et c’est pour
cela que l’on aura besoin d’un cadre théorique (relativité générale) permettant d’établir
le modèle standard cosmologique que l’on décrira.

Dans un second temps on traitera des SNIa, qui sont parmi les objets les plus lumineux
de l’Univers. Ces objets astrophysiques représentent un élément clé de la cosmologie ac-
tuelle, puisqu’ils permettent d’établir des mesures de distances à grande échelle.

On montrera ensuite comment les supernovas ont été utilisées pour effectuer des me-
sures de distance, et, comment l’interprétation de l’expansion accélérée de l’Univers a été
mise en évidence. On introduira aussi quelques autres sondes cosmologiques, permettant
de contraindre le modèle cosmologique actuel.

1.1 Échelles de distances

1.1.1 Parallaxe stellaire

Au XVIe siècle, Copernic (1473 – 1543) osa abandonner la description géocentrique (fi-
gure 1.1 en haut à gauche) de l’Univers pour expliquer le mouvement des astres en intro-
duisant un modèle héliocentrique (COPERNIC [1543]). Un élément qui a incité Copernic
à penser que le postulat stipulant que la Terre est au centre de l’Univers était faux, était
qu’en supposant le modèle expliquant les mouvement des planètes par des épicycles (fi-
gure 1.1 en haut à droite), toutes les planètes devaient tourner autour de leurs épicycles
de manière synchrone. C’est en remarquant que la probabilité d’une pareille coïncidence
était très faible, qu’il déduisit que ces mouvements n’étaient rien d’autre qu’un déplace-
ment de parallaxe venant du mouvement de la Terre autour du Soleil, et que l’on était
dans un système héliocentrique (figure 1.1 du bas à gauche).

En montrant que l’on n’était pas dans un système géocentrique, Nicolas Copernic a
fait admettre le principe que l’Homme n’est pas au centre de l’Univers. Ce principe, ex-
cluant l’existence de tout point privilégié, est connu sous le nom de principe de Copernic.

Après des tentatives qui remontent à l’Antiquité (Aristarque de Samos, ∼310 à ∼230
avant Jésus-Christ), l’observation du transit de Vénus a permis une bonne détermina-
tion de l’unité astronomique (UA), qui correspond au demi grand axe de l’orbite terrestre.
Par la suite, le suivi des sondes spatiales a permis de préciser sa valeur, qui a été fixée à
149597870700 m, lors de la 28e assemblée générale de l’Union astronomique internatio-
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nale, tenue en août 2012 à Pékin.
Le problème des distances stellaires fut une énigme pour des générations d’astro-

nomes, et leur incapacité à le résoudre jeta même un doute sur la théorie de Copernic. En
supposant cette théorie, les étoiles devaient changer de position en apparence, suivant
la position de la Terre autour du Soleil, effet que l’on connaît sous le nom de parallaxe.
On devrait donc pouvoir mesurer la distance d’un corps céleste lointain en observant un
mouvement ayant une période d’un an sur le ciel. C’est pour cette raison que Tycho Brahe
(1546 – 1601) réfuta le modèle héliocentrique et proposa un système dans lequel la Lune
et le Soleil tournent autour de la Terre immobile, et où les autres planètes orbitent autour
du Soleil (figure 1.1 du bas à droite). En vérité, le déplacement de la position des étoiles
était imperceptible pour les instruments de l’époque, du fait de leur éloignement consi-
dérable.

FIGURE 1.1 – Modèles expliquant la rétrogradation des planètes

En haut à gauche : rétrogradation d’une planète dans le ciel. En haut à droite : modèle géo-
centrique utilisant les épicycles. En bas à gauche : modèle héliocentrique proposé par Nico-
las Copernic (COPERNIC [1543]). En bas à droite : modèle proposé par Tycho Brahe comme
objection au modèle de Copernic, en vue d’expliquer l’absence de parallaxes stellaires.

Ce n’est qu’en 1838, grâce au progrès du polissage des lentilles qui permettra une
vision plus nette, que Friedrich Bessel effectua la première mesure de la parallaxe stel-
laire, en mesurant le décalage apparent de l’étoile Cygni 61 (BESSEL [1838]). La figure 1.2
montre comment effectuer une mesure de distance avec l’angle de parallaxe. On peut
mesurer l’angle de parallaxe p d’une étoile éloignée de quelques années lumière 1, en ob-
servant sa position relative au fond d’étoiles « lointaines ». En ayant la connaissance de la

1. Une année lumière correspond à la distance parcourue par des photons pendant une année, 1 al =
9460730472580800 m (PATRIGNANI et al. [2017])
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distance Terre – Soleil (1 UA) et en mesurant l’angle p on peut déduire la distance d . Étant
donné que d >> 1UA, la relation entre p et la distance d devient d = 1UA

p .
L’unité de distance parsec (pc) fut introduite, définie comme la distance d pour la-

quelle la parallaxe vaut une seconde d’arc 2 ; 1pc = 648000
π UA ≈ 3,086× 1016 m. Bessel a

FIGURE 1.2 – Mesure de la distance d’une étoile à l’aide de l’angle de parallaxe

ainsi mesuré que l’étoile Cygni 61 changeait de position selon un angle de 0,6272′′, soit un

angle de parallaxe p= 0,6272′′
2 qui correspond à presque 64700UA.La détermination de cette

grande distance fut un bouleversement pour la communauté scientifique de l’époque,
d’autant plus que cette étoile était considérée comme l’une des plus proches.

Le satellite Hipparcos (High Precision PARallax COllecting Satellite), lancé en 1989,
a observé 118 000 étoiles avec une précision de l’ordre du millième de secondes d’arc
(PERRYMAN et al. [1997]), dans le but d’effectuer des mesures de parallaxes. Le satellite
GAIA (LURI et al. [2018]), successeur de Hipparcos, a été lancé en 2013 et devrait fournir un
relevé complet d’ici 2020. La précision astrométrique attendue, qui devrait être atteinte
pour des étoiles de magnitude 15, est de l’ordre de 0,02 millisecondes d’arc.

1.1.2 Distances extragalactiques et Céphéides

Au début du XXe siècle, Harlow Shapley affirma que le soleil n’était pas au centre de la
Voie Lactée, mais il voyait l’Univers comme étant une seule galaxie. C’est Herbert Curtis
qui montra que les « nébuleuses spirales » étaient des objets extra-galactiques. Hubble
confirmera cela et montra qu’il s’agissait d’autres galaxies.

Afin d’estimer les distances intergalactiques, l’utilisation de la méthode des parallaxes
est insuffisante. En effet, même l’extrême précision apportée par le satellite GAIA (LURI

et al. [2018]) ne permet pas de dépasser les 20 kpc (soit environ le diamètre de la Voie Lac-
tée) 3. Les Céphéides sont des étoiles variables, très lumineuses (typiquement 104 L¯ 4),
et ayant une période de quelques jours (UDALSKI et al. [1999], SOSZYNSKI et al. [2008]). Il

2. Une seconde d’arc (1”) correspond à un soixantième de minute d’arc (1’), qui correspond elle-même
à un soixantième de degré.

3. Récemment, quelques mesures de parallaxe extra-galactique ont été effectuées à l’aide de sources
Maser (GRAY [2012]) se trouvant dans des disques d’accrétion de trous noirs. La mesure la plus lointaine réa-
lisée par HUMPHREYS et al. [2013]) est pour la galaxie NGC 4258 située à environ 7,6 Mpc. Ce sont d’ailleurs
ces sources Maser (HUMPHREYS et al. [2013]), qui servent de calibrateur primaire pour les récentes mesures
de la constante de Hubble, menées à l’aide de Céphéides et SNIa (RIESS et al. [2016]).

4. L¯ correspond à la luminosité du Soleil, L¯ = 3.828×1026 W (PATRIGNANI et al. [2017]
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est possible, en observant la période de leur pulsation de déduire leur luminosité intrin-
sèque L (LEAVITT [1908]), et ainsi retrouver, en mesurant le flux reçu F , leur distance d , ce
qui fut réalisé par HERTZSPRUNG [1913] pour des céphéides galactiques, puis par HUBBLE

[1925] pour des céphéides extragalactiques :

F =
L

4πd 2
(1.1)

On peut, en parallèle, mesurer leur décalage spectral z, défini par l’équation (1.2).

z =
λobs −λe

λe
(1.2)

où λobs correspond à la longueur d’onde observée lors de sa réception, et λe à la longueur
d’onde émise.

Le décalage spectral z vers le rouge est lié à la vitesse radiale d’éloignement v suivant
l’équation (1.3).

1+ z =

√
1+ v/c

1− v/c
(1.3)

où c correspond à la vitesse de la lumière dans le vide 5.
Pour des faibles décalages spectraux, l’équation (1.3) devient :

z ≈ v

c
(1.4)

C’est donc en observant les Céphéides de galaxies voisines, qu’en 1929 Edwin Hubble
a pu affirmer que, indépendamment de la direction dans laquelle on regarde, les galaxies
ont tendance à s’éloigner, et cela d’autant plus vite qu’elles sont plus éloignées. En traçant
leur vitesse d’éloignement en fonction de leur distance sur ce que l’on appelle désormais
un diagramme de Hubble (figure 1.3), il mit en évidence que la vitesse d’éloignement était
proportionnelle à la distance selon ce qui est communément appelé la loi de Hubble :

v ≈ cz = H0D (1.5)

où H0 est la constante de Hubble 6 en km s−1 Mpc−1, et D la distance, en Mpc, des objets
s’éloignant par rapport à la Terre.

Cette vitesse de récession des galaxies est indépendante de la direction dans laquelle
on observe l’Univers. De plus, cette vitesse d’éloignement s’accroît d’autant plus que l’on
observe des objets lointains. Ces faits furent ainsi interprétés comme une preuve de l’ex-
pansion de l’Univers. Cette découverte a ébranlé la conception de l’Univers que l’on sup-
posait jusqu’alors statique.

La partie suivante sera consacrée au cadre théorique permettant d’expliquer ces ob-
servations et de modéliser l’Univers.

5. c = 299792458 m s−1

6. Les dernières estimations de la constante de Hubble sont H0 = 67,8 ± 0,9 km s−1 Mpc−1 d’après
PLANCK COLLABORATION et al. [2016c] et H0 = 73,24± 1,74 km s−1 Mpc−1 d’après RIESS et al. [2016]. La
différence entre ces deux estimations n’est pas encore comprise et laisse présager de futures découvertes.

7



CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

FIGURE 1.3 – Diagramme de Hubble originel (HUBBLE [1929])

Les points sur ce graphique correspondent à des Céphéides extragalactiques observées par
Hubble, avec en abscisse leur distance, déduite par Hubble après avoir considéré la relation
entre la période et la magnitude des Céphéides, en ordonnée l’estimation de leur vitesse
d’éloignement, déduite du décalage spectral vers le rouge.

1.2 Contexte théorique : la relativité générale

Dans ce qui suit, il sera montré que l’énergie totale de l’Univers se subdivise en plu-
sieurs composantes. Le modèle standard de la cosmologie, décrit par les équations de
Friedmann-Lemaître (section 1.2.3) se base sur les équations d’Einstein (section 1.2.1),
ainsi que sur le principe cosmologique, décrit en section 1.2.2.

1.2.1 Équations d’Einstein

La relativité générale (EINSTEIN [1916]) considère que la gravitation n’est pas une force,
mais la manifestation de la courbure de l’espace-temps, liée au contenu énergétique de
celui-ci. L’élément de longueur de cet espace temps ds est décrit de la manière suivante :

ds2 = gµνdxµdxν (1.6)

où gµν est le tenseur métrique de signature (+,–,–,–), et d xµ sont les éléments infinitési-
maux dans la direction µ de l’espace temps 7.

Les équations du champ gravitationnel, aussi appelées équations d’Einstein (1.7) per-
mettent d’évaluer le tenseur métrique gµν, étant donnée une distribution de matière et
d’énergie exprimée sous la forme d’un tenseur énergie-impulsion :

7. par convention, les indices en lettres grecques correspondent aux 4 directions de l’espace temps,
µ = {0,1,2,3} où µ = 0 correspond à la coordonnée temporelle, tandis que les µ = i , tel que i = {1,2,3} cor-
respondent aux 3 directions de l’espace. Les indices en lettres latines correspondent ainsi uniquement aux
coordonnées spatiales.
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Rµν− 1

2
gµνR = −8πG

c4
Tµν (1.7)

où Rµν correspond au tenseur de Ricci et R à la courbure scalaire, tous deux étant
donnés par le tenseur métrique gµν et ses deux premières dérivées. G correspond à la
constante gravitationnelle de Newton 8, c la vitesse de la lumière, et Tµν le tenseur énergie-
impulsion, lié au contenu énergétique. On trouvera une explication détaillée du chemi-
nement nécessaire à la construction des équations de la relativité générale dans le livre de
HOBSON et al. [2010] 9.

En 1917, après avoir mis au point sa théorie de la relativité générale, Albert Einstein
l’appliqua à l’étude de l’Univers dans son ensemble. À cette époque, la vision qui était
communément partagée était celle d’un Univers statique. C’est pour cela qu’il décida de
modifier légèrement les équations de sa théorie (1.7) en introduisant un terme supplé-
mentaire appelé la constante cosmologique, notéΛ, permettant de contrebalancer l’effet
attractif de la gravitation et obtenir un univers statique (invariable dans le temps).

Rµν− 1

2
gµν (R−2Λ) = −8πG

c4
Tµν (1.8)

Avec la découverte de l’expansion de l’Univers par Edwin Hubble en 1929, l’utilisation
de cette constante perdit son intérêt, et Einstein la qualifia de « la plus grande erreur de
sa vie ». Depuis les observations de PERLMUTTER et al. [1999] et RIESS et al. [1998], cette
constante fit un retour en force, non plus pour considérer un univers statique, mais pour
prendre en compte l’apparente expansion accélérée de celui-ci.

Dans la prochaine section, le principe cosmologique, ainsi que la métrique de
Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker qu’il implique, seront introduits. Cette métrique
est l’un des piliers du modèle standard de la cosmologie actuelle, nécessaire pour abou-
tir aux équations de Friedmann-Lemaître, régissant l’évolution du taux d’expansion de
l’Univers, qui seront introduites dans la section 1.2.3.

1.2.2 Métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker

1.2.2.1 Principe Cosmologique

À petite échelle, la matière est distribuée de manière très irrégulière, mais à une échelle
au delà du giga parsec, la distribution de matière tend à être homogène. L’un des argu-
ments observationnels les plus solides permettant de penser que l’Univers est isotrope
est que la température du rayonnement de fond diffus cosmologique dépend très faible-
ment de la direction d’observation dans le ciel (variations relatives de l’ordre de 10−5 en
température). Étant donné qu’il n’existe pas d’endroit privilégié dans l’Univers, c’est à dire
qu’il n’y a pas de centre, l’isotropie implique l’homogénéité. L’hypothèse de base pour la
suite sera le principe cosmologique, qui stipule qu’à tout instant, l’Univers est identique
quel que soit le point où l’on se place, tout en étant identique dans toutes les directions
(LEMAÎTRE [1927]).

8. G = (6,6742±0,0001)×10−11m3kg−1s−2 (PATRIGNANI et al. [2017])
9. La même convention de signes a été prise pour les équations présentées dans ce document
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1.2.2.2 Observateur comobile

On peut définir un paramètre t qui coïncide avec le temps propre d’un observateur
fondamental 10 arbitraire que l’on nommera « temps cosmique ». Ce temps sera défini
pour le référentiel tel que le principe cosmologique (Univers isotrope) reste valide. On
peut ainsi introduire des coordonnées spatiales (xi ) qui restent constantes le long de
toute ligne d’univers 11 d’un observateur fondamental. Chaque observateur fondamental
restera donc immobile dans ces coordonnées que l’on appelle coordonnées comobiles.
Étant donné que chaque hypersurface t = Cte est orthogonale aux lignes d’univers des
observateurs, l’élément de longueur ds défini en 1.6, pour lequel nous choisissons la si-
gnature (+−−−), prend la forme suivante :

ds2 = c2dt 2 − gi j dxi dx j (1.9)

Un objet comobile est un objet au repos dans l’espace (il avance donc uniquement
dans le temps), et le mouvement relatif qu’il possède par rapport à un autre objet como-
bile est dû à la seule expansion de l’Univers (flot de Hubble) :

x0 = ct , et xi = Cte

La quadrivitesse uµ est définie de la manière suivante :

uµ =
dxµ

dt
(1.10)

On a donc, pour un observateur comobile :

uµ = (c,0,0,0) (1.11)

1.2.2.3 Métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW)

La métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW) permet de décrire un
espace-temps de géométrie homogène et isotrope, d’après le principe cosmologique. Pour
obtenir l’élément de longueur d’espace-temps dans la métrique de FLRW, on utilise l’élé-
ment de longueur (1.9) dans lequel on prend en compte le principe cosmologique. Le
principe cosmologique implique d’une part que s’il y a une dépendance en temps dans la
métrique spatiale gi j , elle ne peut intervenir que par l’intermédiaire d’un facteur d’échelle
a(t ) englobant les 3 directions de l’espace. D’autre part, pour que le 3-espace que décrit
les coordonnées xi soit homogène et isotrope, on considère un 3-espace à symétrie maxi-
male. Ces éléments permettent d’arriver à la métrique de FLRW décrite dans l’équation
(1.12). On peut trouver le cheminement détaillé permettant d’obtenir cette métrique dans
HOBSON et al. [2010].

ds2 = c2dt 2 −a(t )2
(

dr 2

1−kr 2
+ r 2 (

dθ2 + sin2θ dφ2)) (1.12)

avec a(t ) le facteur d’échelle, et k le terme qui détermine la courbure (k = 0 pour un
univers plat, k = −1 pour un univers hyperbolique (ouvert), ou k = +1 pour un univers
sphérique (fermé)). Le cas où a = 1 et k = 0 correspond à la métrique plate et statique de
Minkowski.

10. On appelle un observateur fondamental, un observateur immobile par rapport au mouvement géné-
ral d’expansion de l’Univers, et donc par rapport au fond diffus cosmologique.

11. La ligne d’univers d’un objet correspond au tracé de cet objet à travers l’espace-temps.
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1.2.3 Équations de Friedmann-Lemaître

1.2.3.1 Tenseur énergie impulsion

Les composantes contravariantes du tenseur énergie-impulsion dans un système de
coordonnées xµ sont données par :

Tµν = ρuµuν (1.13)

avec T00 la densité d’énergie des particules, T0i = Ti 0 le flux d’énergie divisé par c dans la
direction i , Ti i est la densité d’impulsion multipliée par c dans la direction i , et Ti j le flux
de la composante i dans la direction j . ρ correspond à la densité du fluide considéré, et
uµ à la quadrivitesse, définie en (1.10).

1.2.3.2 Cas d’un fluide parfait

Dans le cas d’un fluide parfait, il n’y a ni transport de chaleur, ni viscosité. Les compo-
santes Tµν s’expriment, dans un référentiel au repos, par :

Tµν =
(
ρ+ p

c2

)
uµuν−p ηµν (1.14)

où ρ et p correspondent respectivement à la densité et à la pression du fluide considéré.
ηµν correspond à la métrique de Minkowski, s’écrivant de la manière suivante :

[ηµν] =


1 0 0 0
0 −1 0 0
0 0 −1 0
0 0 0 −1

 (1.15)

De manière plus générale, on peut obtenir l’expression de ce tenseur pour un système
de coordonnées quelconque en remplaçant la métrique de Minkowski ηµν par la métrique
gµν associée au système de coordonnées que l’on considère.

Tµν =
(
ρ+ p

c2

)
uµuν−p gµν (1.16)

On peut remarquer que quand la pression p tend vers 0, le fluide considéré corres-
pond à de la matière ordinaire diluée (poussière).

1.2.3.3 Équations de Friedmann-Lemaître

En ajoutant la métrique de Robertson-Walker (1.12) dans les équations d’Einstein (1.7)
avec le contenu de l’Univers qui se comporte comme un fluide parfait (équation (1.16)),
on obtient les équations de Friedman-Lemaître :

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ+ Λc2

3
− k c2

a2
(1.17)

où H = ȧ
a correspond au paramètre de Hubble, etΛ à la constante cosmologique (équation

(1.8)).

ä

a
= −4πG

3

(
ρ+ 3p

c2

)
+ Λc2

3
(1.18)
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Chaque composante de l’énergie totale de l’Univers peut ainsi être modélisée sous la
forme d’un fluide i de densité d’énergie ρi et de pression pi . Les équations (1.17) et (1.18)
peuvent être réécrites sous la forme suivante :

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3

∑
i
ρi − k c2

a2
(1.19)

et
ä

a
= −4πG

3

∑
i

(
ρi + 3pi

c2

)
(1.20)

On pose w(a) tel que :
p = w(a)ρc2 (1.21)

L’équation (1.21) est appelée l’équation d’état du fluide parfait de pression p et de densité
ρ.

En utilisant l’identité de Bianchi (HOBSON et al. [2010]), on obtient l’identité suivante :

∇µTµν = 0 (1.22)

En introduisant l’équation d’un fluide parfait (1.16) avec l’équation d’état (1.21) dans
l’identité (1.22), on obtient :

ρ̇ = −3H

c2 (1+w(a))ρ (1.23)

D’où :

ρ = ρ0 f (a) (1.24)

avec

f (a) = exp

(
−3

∫ a

a0

1+w(a)

a
d a

)
(1.25)

où a correspond à la valeur du paramètre d’échelle pour un temps t , et a0 à sa valeur
actuelle (t = 0).

Dans le cas particulier où le paramètre w ne dépend pas de a, l’équation 1.25 devient :

f (a) =
(a0

a

)3(1+w)
(1.26)

Les composantes du fluide cosmologique permettant de modéliser l’Univers sont les
suivantes :

– Matière : La matière de l’Univers existe sous plusieurs formes. D’une part l’Univers
contient de la matière baryonique et leptonique à laquelle on est habitué, et d’autre part
il est vraisemblable que l’Univers contienne de la matière noire, très faiblement inter-
agissante. Le lecteur pourra trouver des informations sur l’aspect observationnel de cette
hypothétique matière noire dans l’annexe A. La densité de matière totale ρm , s’exprimant
comme la somme des densités de ces différentes formes de matière, provoque un effet
dans l’évolution du facteur d’échelle a(t ) en fonction du temps cosmique. L’hypothèse
que toutes les particules de matière, indépendamment de leur type, sont associées à des
énergies thermiques faibles par rapport à leur masse sera émise, ce qui permettra de mo-
déliser la matière comme de la poussière. La poussière, n’exerçant pas de pression, im-
plique (équation (1.21)) que le paramètre d’état de la matière soit nul (w = 0).

– Rayonnement : le terme de rayonnement inclut les particules dont la masse est très
faible ou nulle par rapport à leur énergie, donc en mouvement relativiste (photons, neu-
trinos).
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– Énergie noire : Dans le modèle cosmologique avec une constante cosmologique
ΛCDM, l’énergie noire est considérée comme une constante ne dépendant pas du temps.

ΩDE,0 · fDE(a) =ΩDE,0 = ΩΛ =
Λc2

3H2
0

(1.27)

où Λ correspond à la constante dans les équations d’Einstein. Cette constante cosmo-
logique Λ peut aussi être considérée comme un fluide dont le paramètre de l’équation
d’état w est une constante qui vaut −1.

On peut considérer d’autre part l’énergie noire comme un fluide dont le paramètre
de l’équation d’état ne dépend pas du temps, mais possède une valeur w0 ne valant pas
exactement −1 mais restant à déterminer.

L’énergie noire pourrait aussi se comporter comme un fluide dynamique, dont le para-
mètre d’équation d’état dépend du temps. La paramétrisation ayant une équation d’état
dépendante du temps la plus fréquemment utilisée est celle de CHEVALLIER et POLARSKI

[2001] et LINDER [2003].
Le tableau 1.1 montre les valeurs du paramètre de l’équation d’état w ainsi que leur ef-

fet sur le paramètre de Hubble ( f (a)) pour les fluides cosmologiques énumérés ci-dessus.

fluide cosmologique paramètre w f(a)

matière 0
(a0

a

)3

rayonnement −1/3
(a0

a

)4

constante cosmologique −1 1

énergie noire avec w0 w0
(a0

a

)3(1+w0)

paramétrisation CPL 12 w0 +wa(1−a)
(a0

a

)3(1+w0+wa ) e
−3 wa

(
a0−a

a0

)

TABLEAU 1.1 – Fluides cosmologiques et leurs effets sur le paramètre de Hubble

Ce tableau montre les valeurs du paramètre w de l’équation d’état correspondant aux fluides

cosmologiques énumérés dans la première colonne.

1.2.3.4 Exemples de modèles simples d’univers :

Le tableau 1.2 montre le comportement du facteur d’échelle a pour des modèles simple
d’univers.

1.2.3.5 Modélisation de l’Univers

Pour l’Univers, l’équation (1.19) devient :

H2 =
8πG

3

(
ρm +ρr +ρDE

)− k c2

a2
(1.28)

En posant ρ{m,r,DE} respectivement pour la densité de matière, rayonnement, et éner-
gie noire et en notant les variables pour le temps actuel avec l’indice 0, l’équation (1.28)
devient :

12. CHEVALLIER et POLARSKI [2001] et LINDER [2003]
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type d’univers k Ωm Ωr ΩDE a(t )
univers contenant uni-
quement de la matière
(Einstein-De-Sitter)

0 1 0 0 a ∝ t 2/3

univers plat où il n’y a que
de la radiation

0 0 1 0 a ∝ t 1/2

univers ouvert dont le
contenu est négligeable

-1 0 0 0 a ∝ t , cet univers est dit
en expansion libre

univers plat contenant
seulement l’énergie noire
sous la forme d’une
constante cosmologique
Λ

0 0 0 1 a ∝ e

√
Λc2

3 ·t ⇒ ä
a = Λc2

3 ,
univers en expansion ac-
célérée

TABLEAU 1.2 – Évolution temporelle du facteur d’échelle a(t ) pour des exemples simples d’univers

H2 =
8πG

3

(
ρm,0

(a0

a

)3
+ρr,0

(a0

a

)4
+ρDE,0 · fDE

)
− k c2

a2
(1.29)

On définit une densité critique :

ρcr =
3H2

8πG
(1.30)

La valeur de cette densité, pour l’Univers, est de 9,2×10−27 kg m−3, soit l’équivalent en
masse volumique d’environ 5 protons par mètre cube (PATRIGNANI et al. [2017], en pre-
nant H0 = 70 km s−1 Mpc−1).

En définissant les paramètres de densitéΩi = ρi
ρcr

, on obtient
∑
i
Ωi = 1. L’équation (1.29)

devient :

H2 = H2
0 h2 (1.31)

avec

h2 =Ωm,0

(a0

a

)3
+Ωr,0

(a0

a

)4
+ΩDE,0 · fDE +Ωk,0

(a0

a

)2
(1.32)

En fonction du décalage spectral vers le rouge défini par (1.2) et lié au facteur d’échelle
a par (1.37), l’équation (1.32) se réécrit :

h2 =Ωm,0 (1+ z)3 +Ωr,0 (1+ z)4 +ΩDE,0 · fDE(z)+Ωk,0 (1+ z)2 (1.33)

où fDE(z) caractérise l’évolution de la densité du fluide utilisé pour l’énergie noire en
fonction du décalage spectral vers le rouge (1.26).

1.2.4 Décalage spectral vers le rouge et distances cosmologiques

On définira dans cette section les quelques grandeurs observables usuelles et on don-
nera leurs expressions les liant aux paramètres du modèle cosmologique utilisé.
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1.2.4.1 Relation entre le décalage spectral vers le rouge et le paramètre d’échelle a

La lumière suit une géodésique nulle :

ds2 = 0 (1.34)

En considérant la métrique de Friedmann Lemaître Robertson Walker, avec θ et φ
constants, l’équation (1.34) devient :

c2 dt 2 −a2 · dr 2

1−kr 2
= 0 (1.35)

Soit un flash lumineux, émis au temps te pendant un intervalle de temps δte , à r = re .
Il est ensuite réceptionné au temps t0 au niveau de l’observateur à r = r0 = 0 avec un
intervalle de temps actuel δt0. On a donc :

t0∫
te

c dt ′

a(t ′)
=

re∫
0

drp
1−kr 2

=

t0+δt0∫
te+δte

c dt ′

a(t ′)

⇒ δt0

a0
=
δte

ae
⇔ δt0

δte
=

a0

ae

On peut associer à δte et δt0 les périodes d’émission Te et de réception T0, d’où : T0 = Te
a0
ae

Si on considère le décalage vers le rouge défini par (1.2), on a (avec les λ qui corres-
pondent aux longueurs d’onde et les ν aux fréquences) :

⇒ λ0 = λe (1+ z) ⇔ ν0 = νe (1+ z)−1 ⇔ T0 = Te (1+ z) (1.36)

d’où :
1+ z =

a0

ae
(1.37)

1.2.4.2 Distance comobile

La distance comobile dC caractérise de la distance séparant deux objets en s’abs-
trayant de l’expansion de l’Univers, c’est à dire en considérant une unité de longueur qui
s’étend avec l’Univers (SERJEANT [2010]) :

dC = a0

re∫
0

drp
1−kr 2

(1.38)

Si l’on considère que l’Univers est plat (k=0), cette distance s’écrit de la manière sui-
vante :

dC = a0re (1.39)

1.2.4.3 Distance de diamètre angulaire

Soit la distance de diamètre angulaire dA, définie par :

δθ =
D

dA
(1.40)

où D est le diamètre apparent et δθ l’angle formé par l’objet observé (figure 1.4). On peut
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FIGURE 1.4 – Distance de diamètre angulaire

montrer (SERJEANT [2010]) que :
dA = (1+ z)−1 dC (1.41)

Pour l’Univers dont le paramètre de Hubble est décrit par l’équation (1.33) et pour lequel
on néglige le rayonnement et la courbure (Ωr,0 = 0 et Ωk,0 = 0), la distance de diamètre
angulaire se réécrit, en fonction des paramètres cosmologiques, de la manière suivante :

dA =
c

H0(1+ z)

∫ z

0

dz ′

h(Ωm,0,ΩDE, z ′)
(1.42)

1.2.4.4 Distance de luminosité

Soit une source émettant une luminosité absolue L et émettant de manière isotrope
(figure 1.5). Le flux reçu F en un point de l’espace sera alors lié à sa luminosité absolue

FIGURE 1.5 – Distance de luminosité

L par sa distance de luminosité dL la séparant de la source lumineuse suivant l’équation
(1.43).

F =
L

4πd 2
L

(1.43)

On peut montrer (HOBSON et al. [2010]) que la distance de luminosité s’écrit de la
manière suivante :

dL = (1+ z)dC (1.44)

Elle se réécrit, en fonction de la distance de diamètre angulaire, de la manière suivante :

dL = (1+ z)2 dA (1.45)

De même, pour l’Univers décrit dans l’équation (1.33) avec Ωr,0 = 0 et Ωk,0 = 0, la dis-
tance de luminosité se réécrit, en fonction des paramètres cosmologiques, de la manière
suivante :
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dL(pc) =
c

H0
(1+ z)

∫ z

0

dz ′

h(Ωm,0,ΩDE, z ′)
(1.46)

Pour déterminer une distance de luminosité dL en mesurant un flux lumineux reçu F ,
il est nécessaire de connaître la luminosité de l’objet L qui émet se rayonnement. Ainsi, s’il
existait un objet reconnaissable possédant une luminosité L connue (chandelle standard),
on pourrait déduire sa distance de luminosité en mesurant le flux reçu. La luminosité des
supernovas de type Ia (SNIa), qui seront introduites dans la section 1.3, possède des va-
riabilités de l’ordre de 50%en flux émis à leur maximum de luminosité (PHILLIPS [1993]).
Ces variabilités sont considérées comme faibles en comparaison d’autres types de super-
novas, dont les variabilités peuvent s’étaler sur plusieurs ordres de grandeur. De plus, on
montrera dans la suite de ce document que l’on peut en partie corriger ces variabilités à
l’aide d’un modèle empirique, dans un processus appelé standardisation.

1.3 Supernovas de type Ia (SNIa)

Les SNIa sont des objets transitoires observables depuis la Terre pendant une durée de
quelques mois et qui sont aussi lumineux au pic de leur luminosité que toute une galaxie
(cf. image de SN2011fe en figure 1.6).

FIGURE 1.6 – Exemple de supernova de type Ia : SN2011fe

SN2011fe dans sa galaxie hôte, Messier 101, une galaxie spirale se trouvant à 7 Mpc de la
Voie Lactée. Cette SNIa a été découverte par le relevé Palomar Transient Factory (LAW et al.
[2009])

Après une introduction succincte sur la manière de différencier les SNIa des autres
types de supernovas en section 1.3.1, et sur leur nature physique en section 1.3.2, on abor-
dera, en section 1.3.3, ces SNIa d’un point de vue observationnel.
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1.3.1 Supernovas et classification spectrale

Dans l’antiquité, des étoiles nouvelles, appelées “stellae novae”, qui apparaissaient
pour quelques semaines avant de disparaître à nouveau, intriguaient déjà. Les plus an-
ciennes références se retrouvent en Asie et notamment en Chine antique. En effet, il est
possible de retrouver dans les archives chinoises les mentions des supernovas de l’an 185,
369, 1006, 1054 et 1181 après Jésus-Christ. La supernova de l’an 1006 fut extrêmement
brillante, on peut la retrouver dans les archives Arabo-persanes et Européennes (BOU-
QUET [1999]). La figure 1.7 montre le rémanent de cette supernova, observé de nos jours.

FIGURE 1.7 – Rémanent de supernova gravitationnelle et de SNIa

À gauche : Image 3D synthétisée à partir des observations (KJÆR et al. [2010]) du rémanent
de la supernova gravitationnelle 1987a dans le Grand Nuage de Magellan. À droite : réma-
nent de la SNIa SN1006 observée en 1006 (image composite ; l’infra-rouge apparaît en rouge
et les rayons X apparaissent en bleu (CHANDRA)).

Ce sont Baade et Zwicky (BAADE et ZWICKY [1934]) qui, dans les années 1930, ont
introduit le terme « super-nova » en observant, sur le Mont Wilson, un nouveau type
d’objets transitoires qui ressemblaient à un phénomène déjà connu appelé nova, mais
en étant beaucoup plus lumineux. Une nova (WOLF et al. [2013]) correspond au phéno-
mène, moins intense qu’une supernova, résultant d’une naine blanche qui accrète de la
matière provenant d’une étoile compagnon. Lorsque suffisamment d’hydrogène s’est ac-
crété sur la surface de la naine blanche, et que les conditions de pression et température
sont réunies, des réactions de fusion explosives s’enclenchent, ce qui provoque l’explo-
sion de toute l’atmosphère et, par conséquent, donne lieu à une augmentation brutale
de plusieurs magnitudes de l’éclat de l’étoile, avant qu’elle reprenne progressivement son
éclat initial (nova).

La première classification des supernovas fut introduite par Rudolph Minkowski (MIN-
KOWSKI [1941]) qui distingua les supernovas ne contenant pas de raies d’hydrogène dans
leur spectre d’émission, qu’il appela supernova de type I, par opposition à celles qui en
contiennent, de type II.

Par la suite, une classification plus détaillée (ELIAS et al. [1985], TURATTO [2003]) per-
mettra de dégager plusieurs sous-ensembles dans ces deux grands types de supernovas
(voir figure 1.8). Pour les supernovas de type I, la sous-classification sera basée sur des
critères spectraux. Si une supernova de type I possède les raies du silicium ionisé (SiII),
elle est classée comme Ia. Dans le cas où son spectre ne contient pas les raies SiII, elle
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FIGURE 1.8 – Classification des supernovas (TURATTO [2003])

est considérée comme Ib si les raies de l’hélium neutre (HeI) sont présentes, et comme Ic
sinon. Il existe cependant certains cas où des supernovas ont été classifiées en type II du
fait de la présence de raies d’hydrogène dans leur spectre au début de l’explosion, alors
qu’elles possèdent les caractéristiques proches des Ib (raies marquées du HeI). Ce lien est
marqué par la flèche en pointillés liant les supernovas de type II aux Ib (TURATTO [2003]).

Ce n’est que dans les années 80 qu’il a été remarqué que la nature de l’explosion des
supernovas de type Ia (SNIa) est différente de celle des types Ib, Ic ou II (FILIPPENKO

[1988]).

Les SNIa ont pour origine l’explosion thermonucléaire d’une naine blanche carbone
oxygène que nous détaillerons dans la section suivante. Les autres types de supernovas
sont des supernovas liées à l’effondrement gravitationnel d’une étoile massive en fin de
vie.

Par opposition aux supernovas de type I qui sont classées par l’intermédiaire de cri-
tères spectraux, la sous-classification des supernovas de type II est basée sur les courbes
de lumière (FILIPPENKO [1997]). En effet, le type IIL et le type IIP correspondent respecti-
vement aux courbes de lumière ayant le comportement linéaire et à celles ayant un pla-
teau. La figure 1.9 montre les courbes de lumières correspondant aux différents types de
supernovas de cette classification. Il reste cependant certaines supernovas particulières
telle que SN 1987A qui ne semble correspondre à aucun type connu (il a été déterminé
qu’elle était possiblement du type II P (FILIPPENKO [1997])).

Il existe d’autres types de classifications. Par exemple celle de GAL-YAM [2016] laquelle
ne se base pas que sur les spectres, mais aussi sur le type d’explosion, directement liée à
la structure et à la composition de l’étoile progénitrice. Cette classification dissocie les su-
pernovas en deux types principaux : les « Ia » pour celles dont le progéniteur est une naine
blanche, et les « CC » pour les explosions d’étoiles massives par effondrement gravitation-
nel de cœur. Les sous classes sont ensuite basées sur la composition des éjectas.
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FIGURE 1.9 – Courbes de lumière correspondant aux différents types de supernovas (FILIPPENKO

[1997])

1.3.2 Origine physique des supernovas

Les étoiles se forment par effondrement gravitationnel de nuages moléculaires, com-
posés principalement d’hydrogène et d’hélium, en proportions variables. À mesure qu’un
tel nuage se contracte, sa densité augmente, ce qui entraîne une augmentation de la pres-
sion jusqu’à ce que le gradient de celle-ci contrebalance la contraction gravitationnelle.
L’augmentation de la pression s’accompagne d’une augmentation de la température et de
la densité, permettant de déclencher, si la masse de l’étoile est supérieure à environ 0.08
M¯ 13, les réactions de fusion de l’hydrogène en hélium. L’énergie libérée par ces réactions
au cœur de l’étoile permet ainsi de s’opposer à l’effondrement gravitationnel. L’étoile est
ainsi en équilibre thermodynamique et débute son cycle d’évolution sur une phase appe-
lée séquence principale. Cette phase peut durer de quelques millions d’années pour les
étoiles les plus massives à plusieurs milliards d’années pour les étoiles de faible masse.

Au delà de la séquence principale, l’évolution dépend de la masse de l’étoile. On trou-
vera plus de détails sur l’évolution stellaire dans DE BOER et SEGGEWISS [2002].

1.3.2.1 Étoiles progénitrices de masse supérieure à huit masses solaires

Les progéniteurs des supernovas à effondrement gravitationnel de cœur sont des
étoiles de grande masse (M∗ ≥ 8M¯) (JANKA et al. [2012]). Lorsque les réactions de fu-
sion qui maintiennent une pression de radiation suffisante s’affaiblissent, l’étoile s’ef-
fondre sur elle même, tout en comprimant son cœur. Ce cœur, résultant de l’évolution
stellaire, finit par s’effondrer lorsqu’il dépasse la limite de Chandrasekhar (CHANDRASE-
KHAR [1931]).

Le cœur final d’une étoile dont la masse M∗ > 10M¯ est principalement formé de Fe-
Mg, tandis que celui d’une étoile avec 8M¯ < M∗ < 10M¯ sera principalement formé de
Ne-O (DE BOER et SEGGEWISS [2002]). Lors de l’effondrement gravitationnel, des réac-
tions de photo-désintégration et/ou de capture électronique ont lieu, selon la masse de

13. 1M¯ correspond à une masse Solaire, soit M¯ = (1,98848±0,00009)×1030 kg (PATRIGNANI et al. [2017])
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l’étoile progénitrice. Lors de ce dernier processus, un grand nombre de neutrinos sont
libérés. La photo-désintégration est une réaction endothermique, tandis que la capture
électronique réduit le nombre de particules chargés. Ces deux réactions amènent à une
baisse significative de la pression, ce qui engendre l’implosion du cœur de l’étoile qui
s’effondre en un paquet dense de neutrons. La pression de dégénérescence des neutrons
arrête cet effondrement et forme une étoile à neutrons ayant un rayon de l’ordre d’une di-
zaine de kilomètres. Cet arrêt brutal délivre une onde de choc qui se propage, engendrant
l’expulsion des couches supérieures et générant la supernova (DE BOER et SEGGEWISS

[2002]). D’un point de vue énergétique, la plupart de l’énergie libérée par l’effondrement
gravitationnel est emportée par les neutrinos. Ainsi, seulement un millième de l’énergie
s’échappe sous forme de photons. De ce fait, les supernovas de type Ib/Ic et II sont bien
moins lumineuses que les SNIa.

La large disparité des masses des progéniteurs de ces types de supernovas implique
des divergences plus importantes en ce qui concerne leur luminosités (HAMUY et PINTO

[2002]). Elles sont aussi moins lumineuses que les SNIa, ce qui ne permet pas de les utili-
ser pour sonder l’Univers aussi loin que les SNIa. De plus, étant donné qu’elles sont plus
complexes, elles sont moins bien comprises que les SNIa et il est donc beaucoup plus dif-
ficile de les utiliser comme indicateur de distance. Ces supernovas explosent de manière
moins isotrope que les SNIa (ALSABTI et MURDIN). À titre d’exemple, on peut constater
sur la figure 1.7, qui présente un exemple de rémanents pour chacun de ces 2 types de
supernova (KJÆR et al. [2010], CHANDRA), que le rémanent de SNIa est d’apparence plus
isotrope que celui d’une supernova à effondrement gravitationnel.

1.3.2.2 Étoiles progénitrices de masse inférieure à huit masses solaires

La durée de vie d’une étoile est d’autant plus importante que sa masse est faible.
Les étoiles peu massives (M∗ < 0,4M¯) ne peuvent pas enclencher des réactions de fu-
sion pour les éléments au delà de l’hydrogène. Pour les étoiles de masse intermédiaire
(0,4M¯ < M∗ < 8M¯), une fois l’hydrogène consommé dans la séquence principale, le
cœur de l’étoile se contracte sous l’effet de la gravitation, étant donné que la pression a
diminué. En conséquence, la température augmente jusqu’à ce que la fusion des atomes
d’hélium s’enclenche. La pression de radiation augmente tout en gonflant les couches
extérieures de l’étoile et la faisant entrer dans la phase de géante rouge. Les produits de
cette fusion forment un noyau carbone-oxygène. La phase géante rouge dure quelques
centaines de millions d’années au cours desquelles l’étoile perd une partie de sa matière
par le biais du vent stellaire. Une fois que l’hélium est consommé, les conditions de tem-
pérature et pression ne sont pas suffisantes pour démarrer le fusion du carbone. L’étoile
se contracte et termine sa vie sous forme de naine blanche (figure 1.10). La matière qui
s’était échappée sous forme de vent stellaire lors de la phase de géante rouge formera
la nébuleuse planétaire. La masse d’une naine blanche est typiquement de l’ordre d’une
masse solaire, pour un rayon de l’ordre de 6000 km, ce qui lui donne une densité typique
de l’ordre de 106 g cm−3 14. Elle émet principalement en rayonnement X. Elle est com-
posée de carbone et d’oxygène, produit de la fusion de l’Hélium et se maintient par la
pression quantique des électrons dégénérés.

Les supernovas de type Ia (SNIa) sont interprétées comme résultant de l’explosion
thermonucléaire d’une naine blanche lorsque celle-ci atteint une masse voisine de la li-
mite de Chandrasekhar (CHANDRASEKHAR [1931]). La masse de Chandrasekhar (CHAN-

14. à cette densité, un objet ayant les dimensions d’un morceau de sucre (∼6 cm3) aurait une masse
d’environ 6 tonnes
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FIGURE 1.10 – Exemple de Naine blanche : Sirius B vue en optique et en rayons X

Les figures montrent Sirius A et Sirius B , la figure de gauche montre une image en op-
tique observée à l’aide du HST (Hubble Space Telescope), tandis que celle de droite montre
l’image en rayons X observée par le télescope Chandra (CHANDRA). La naine blanche, Sirius
B est marquée sur les images à l’aide de la flèche rouge.

DRASEKHAR [1931]) correspond à la masse limite théorique d’un gaz relativiste de fer-
mions totalement dégénéré, qui vaut 1,44M¯ lorsque l’objet est composé de carbone et
oxygène.

À l’approche de cette masse limite de Chandrasekhar, la densité centrale de l’étoile
devient suffisante pour amorcer la fusion du carbone. Initialement, la réaction n’est pas
explosive étant donné que la chaleur se transporte convectivement et de manière turbu-
lente, jusqu’à ce que l’augmentation de température soit suffisante pour provoquer des
points chauds et initier l’explosion (NOMOTO et al. [1984]). Après la phase initiale de fu-
sion, la luminosité d’une SNIa a pour source énergétique les photons γ émis par les dés-
intégrations radioactives du 56Ni en 56Co puis en 56Fe, qui réchauffent les éjectas (KASEN

[2006]). Les périodes de demi-vie des éléments formés, de 6 et 77 jours respectivement
pour le 56Ni et le 56Co, sont étroitement liées à la courbe de luminosité observée.

On constate que les progéniteurs des SNIa explosent à des masses voisines de celle
de Chandrasekhar (SCALZO et al. [2014a]). La figure 1.11 (SCALZO et al. [2014b]) donne
une estimation de la masse des éjectas des SNIa, qui correspond en bonne approxima-
tion à la masse des progéniteurs. Ces masses sont déduites à l’aide d’une relation masse –
paramètre de stretch établie dans SCALZO et al. [2014a]. Ce paramètre dit de stretch, intrin-
sèque à la SNIa, sera défini dans la section 1.4, lorsque l’on abordera la standardisation
des SNIa.

Le mécanisme permettant d’augmenter la masse de la naine blanche et ainsi lui per-
mettre de franchir la limite de Chandrasekhar n’est pas clairement établi. Il existe deux
scénarios principaux permettant d’expliquer le franchissement de la limite de Chandra-
sekhar par les naines blanches (RÖPKE et al. [2011]) :

— Le scénario single degenerate (SD) met en jeu un système binaire composé d’une
naine blanche et d’une étoile compagnon (par exemple une géante rouge) (WHELAN

et IBEN [1973], BRANCH et al. [1995]). La naine blanche voit sa masse croître par
l’accrétion de matière de son compagnon avant d’exploser en SNIa.

Un argument défavorable pour ce scénario est qu’il prévoit qu’un résidu de l’étoile
compagnon devrait rester après l’explosion. Cependant, les études récentes faites
sur les restes de supernovas proches montrent qu’aucun résidu de ce genre n’a en-
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FIGURE 1.11 – Masse éjectée par les SNIa (SCALZO et al. [2014b])

Cette figure montre la distribution des masses des éjectas – qui correspondent en première
approximation à la masse des progéniteurs – pour les SNIa observées uniquement par SDSS,
puis par SNLS, ainsi que la combinaison des deux. La courbe colorée verte avec la bande
hachurée montre la moyenne et les intervalles de variation à 68% de la distribution du pa-
ramètre de stretch, intrinsèque aux SNIa, x1.
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core été découvert dans les vestiges de SNIa, bien qu’il y ait eu quelques débats
au sujet du résidu de la supernova de Tycho-Brahe (RUIZ-LAPUENTE et al. [2004],
IHARA et al. [2007], RUIZ-LAPUENTE et al. [2018]).

— C’est dès lors qu’il y a eu un regain d’intérêt pour le scénario double degenerate
(DD). Ce scénario implique deux naines blanches qui se rapprochent. Elles finissent
par se disloquer lorsque la limite de Roche 15 est atteinte, jusqu’à avoir une en-
veloppe commune avant d’exploser en SNIa (IBEN et TUTUKOV [1984], WEBBINK

[1984], SCALZO et al. [2014b]). Pour expliquer le phénomène de rapprochement
entre les 2 naines blanches, le système binaire doit perdre de l’énergie cinétique.
Cette énergie pourrait être transmise aux naines blanches par les effets de marée 16,
ou être évacuée du fait de l’émission d’ondes gravitationnelles lorsque les deux
naines blanches sont assez proches.

Il est raisonnable de s’interroger sur ce qu’il en est des simulations d’explosions de
SNIa. RÖPKE et al. [2011] ont établi des simulations numériques d’explosion de la SNIa
SN2011fe, en traitant les scénarios SD et DD.

Ces modèles théoriques d’explosion (RÖPKE et al. [2011]) ne sont pas capables de pré-
dire la distribution spectrale en énergie des SNIa (figure 1.12) avec une précision suffi-
sante pour servir de base à la correction de la variabilité observée sur les SNIa et ainsi
permettre la détermination des distances à partir des mesures du flux reçu. C’est une
des raisons pour lesquelles les variabilités observées sont modélisées par une distribution
spectrale en énergie (DSE) empirique (section 1.4), basées sur les observations, décrites
dans la section 1.3.3.

1.3.3 Observation des SNIa

La courbe de lumière d’une SNIa correspond au flux reçu dans une bande spectrale
(filtre) donnée en fonction de la phase. La phase correspond à l’axe temporel de la courbe
de lumière, exprimée en jours, le 0 étant défini pour le maximum de luminosité dans la
bande spectrale B. La forme de la courbe de lumière dépend de la bande spectrale dans
laquelle une SNIa est observée. La figure 1.13 montre un exemple de courbe de lumière
d’une SNIa (SN2011fe) obtenue en intégrant les spectres montrés en figure 1.15 dans les
bandes spectrales des filtres synthétiques de la SNfactory (ALDERING et al. [2002]) USNf,
BSNf, VSNf, RSNf et ISNf

17 . On constate des différences entre les bandes spectrales, telles
que la luminosité des SNIa dans les bandes spectrales R et I qui présentent un maximum
de luminosité secondaire (voir courbes I et R sur la figure 1.13). En effet, au début de la
courbe de lumière de la SNIa, la partie visible du spectre est dominée par la tempéra-
ture des éjectas, proche de 10000 K. Une dizaine de jours après le maximum de lumi-
nosité, la partie proche infra-rouge du spectre devient dominée par les raies d’émission
(KASEN [2006]). À mesure que les éjectas se refroidissent, les espèces ionisées (princi-
palement Co, Fe) re-capturent des électrons et deviennent par conséquent moins ioni-
sées. Aux alentours de 7000 K se trouve une transition relativement abrupte depuis les

15. La limite de Roche correspond à la distance théorique limite en dessous de laquelle un satellite se
disloquerait sous l’effet des forces de marée.

16. Les effets de marée correspondent aux effets de déformation sur les astres à cause de la force de ma-
rée, provenant du gradient de la force gravitationnelle.

17. Les filtres synthétiques de la SNfactory possèdent une transmission de 1 pour les bandes spectrales
3300–4102 Å, 4102–5100 Å , 5200–6289 Å, 6289–7607 Å et 7607–9200 Å correspondant respectivement aux
bandes USNf, BSNf, VSNf, RSNf et ISNf.
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FIGURE 1.12 – Spectre de SN2011fe (RÖPKE et al. [2011])

Les courbes rouges correspondent aux spectres observés de la SNIa SN2011fe. Sur chaque
ligne, sont représentés les spectres pour un temps donné après le début de la SNIa. Le maxi-
mum de luminosité correspond à la troisième ligne. Les courbes en noir représentent les
modèles de simulation numérique d’explosions (à gauche pour le scénario SD et à droite
pour DD). Les courbes grises représentent les spectres sous différents angles d’observation.
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espèces doublement ionisées vers des espèces simplement ionisées (KASEN [2006]). Cette
recombinaison radiative des ions et des électrons entraîne une augmentation d’environ
un ordre de grandeur de l’émissivité du gaz, et cela se produit principalement aux lon-
gueurs d’onde proche-infrarouge. Il y a donc un moment où l’émissivité dans les bandes
proche-infrarouge et infrarouge de l’éjecta est maximisée, ce qui se produit environ 15
jours après le maximum de luminosité et se manifeste comme un second maximum local
dans les courbes de lumière pour les bandes proches infrarouge (en l’occurrence pour les
bandes R et I dans la figure 1.13). Ce deuxième pic est caractéristique des SNIa, et pourrait
constituer d’un des indicateurs pour les relevés futurs permettant de les discriminer des
autres types de SNIa en ayant uniquement des mesures photométriques.

FIGURE 1.13 – Courbe de luminosité de SN2011fe

Les différents marqueurs correspondent aux points de mesures de luminosité dans les
filtres synthétiques USNf, BSNf, VSNf, R SNf et ISNf de la SNIa SN2011fe en fonction de la
phase exprimée en jours. Cette SNIa à été observée par le télescope de l’Université de Ha-
waï avec le spectrographe à champs intégral SNIFS (SuperNova Integral Field Spectrograph)
de la collaboration Nearby Supernova Factory (ALDERING et al. [2002]). Les courbes corres-
pondent aux ajustements des points avec le modèle SALT2 (voir section 1.4) (PEREIRA et al.
[2013]).

La figure 1.14 montre le spectre d’une SNIa typique à son maximum de luminosité en
bande B. On aperçoit les raies d’absorption caractéristiques d’une SNIa : Ca II, Si II, Mg
II, S II, Fe II, Si III et OI. Les caractéristiques propres aux SNIa sont leur absence de raie
d’hydrogène, ainsi qu’une raie très marquée à 6355Å, correspondant au doublet à 6347Å
et 6371Å du silicium (Si II).

La figure 1.15 montre l’évolution du spectre de SN2011fe, en fonction de la phase tem-
porelle (PEREIRA et al. [2013]).

D’une SNIa à une autre, les spectres et les courbes de lumières présentent une grande
homogénéité. Cette propriété permet d’utiliser les SNIa comme estimateur de distances
extra-galactiques. Il reste pourtant des variabilités entre les SNIa qui entachent les me-
sures de distance en provoquant une dispersion de l’ordre de 0.4 magnitude (ASTIER et al.
[2006]), ce qui correspond à environ 40% en flux. Ces variabilités se répartissent en deux
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FIGURE 1.14 – Spectre typique d’une SNIa au maximum de luminosité (CHOTARD [2011])

Cette figure montre le spectre typique d’une SNIa lors de son maximum de luminosité en
bande B. Il est possible d’apercevoir les raies d’absorption caractéristiques d’une SNIa : Ca
II, Si II, Mg II, S II, Fe II, Si III et O I.
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FIGURE 1.15 – Spectre de SN2011fe à différents stades de son évolution (PEREIRA et al. [2013]).

Cette figure montre les spectres de la supernova SN2011fe pour des phases allant de −15
à 100 jours par rapport au maximum de luminosité en bande B. La phase est montrée sur
l’axe de droite. (PEREIRA et al. [2013]).
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catégories. Les variabilités dites intrinsèques qui vont dépendre du système physique qui
est à l’origine de la SNIa et les variabilités dites extrinsèques qui sont provoquées par l’ab-
sorption due aux poussières de la galaxie hôte.

Le modèle de distribution spectrale en énergie présenté dans la section suivante, per-
met de modéliser ces variabilités de manière empirique et de les corriger, de manière à
pouvoir déterminer avec plus de précision la luminosité absolue de la SNIa. C’est pour
cela que l’on qualifie les SNIa de chandelles « standardisables ».

1.4 Standardisation des SNIa à l’aide d’un modèle de distri-
bution spectrale en énergie : SALT2

SALT2 (Spectral Adaptative Light Curve Template 2) est un modèle empirique d’évo-
lution temporelle spectro-photométrique des SNIa, qui a été construit à partir d’un im-
portant lot de données incluant des courbes de lumière et spectres de 52 SNIa proches
(z < 0,052) et de 121 SNIa lointaines (0,211 < z < 1,01) provenant de la collaboration
SNLS (SuperNova Legacy Survey) et d’autres relevés (GUY et al. [2007]). Ce modèle a en-
suite été réentraîné par BETOULE et al. [2014] en considérant un lot additionnel de 207
SNIa provenant de SDSS (Sloan Digital Sky Survey).

Le spectre des SNIa est modélisé comme la combinaison d’un spectre moyen, d’un
vecteur de variabilité intrinsèque et d’une loi de couleur, indépendante du temps et au
moins en partie liée aux conditions extrinsèques. L’équation (1.47) modélise la densité de
flux FSN par unité de longueur d’ondeλ dans le référentiel au repos de la SNIa en fonction
de la phase p dans le référentiel au repos.

FSN(p,λ) = x0

[
S0(p,λ)+

n∑
i =1

xi Si (p,λ)

]
ecCL(λ) (1.47)

Les Si correspondent à la séquence spectrale moyenne pour i = 0, et à ses variabilités
éventuelles pour i > 0. CL(λ) représente une loi de correction de couleur moyenne, c
un paramètre de couleur, x0 un paramètre de normalisation global, et les xi 6=0 sont les
paramètres intrinsèques de la supernova. En pratique, le modèle décrit la moyenne des
variabilités des SNIa en se restreignant à i = 1 :

FSN(p,λ) = x0[S0(p,λ)+x1S1(p,λ)]ecCL(λ) (1.48)

Après ajustement, x1 décrit principalement l’étirement (« stretch »), qui modélise les
variabilités intrinsèques à la SNIa. En première approximation, il est équivalent à ∆m15,
qui correspond à la différence de luminosité entre le moment maximal de luminosité (en
bande B) de la SNIa (phase p nulle) et 15 jours plus tard (p = 15 jours), ∆m15 = mB(p =
0) − mB(p = 15 j our s). Le paramètre de stretch x1, permettant d’ajuster la forme de la
courbe de lumière, est lié aux propriétés intrinsèques de la supernova. En effet, la lumière
émise par une SNIa est principalement due au 56Ni qui dépend de la composition du
progéniteur et de sa masse initiale (SCALZO et al. [2014b]). Il a été constaté empiriquement
que la SNIa est d’autant plus lumineuse que sa courbe de luminosité décroît lentement
(cet effet est lié à la proportion de 56Ni présente dans les éjectas SCALZO et al. [2014b]).
La figure 1.16 montre l’effet de la correction de ce facteur de stretch sur les courbes de
lumières.
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FIGURE 1.16 – Effet de la correction du paramètre de stretch sur les courbes de lumières (KIM

[2004])

Les courbes représentent la magnitude en bande B en fonction du temps, le 0 étant défini
comme le temps au maximum de luminosité. On constate sur la figure de gauche qu’en effet
plus une SNIa est lumineuse, plus elle a tendance à décroître lentement. La figure de droite
montre les courbes de lumières corrigées du facteur dit de stretch.

Dans le modèle SALT2, le paramètre de couleur c est défini de la manière suivante :

c = (B−V)max −< B−V > (1.49)

avec B, V respectivement la luminosité en bande B et V. (B−V)max représente la différence
entre les magnitudes en bande B et V au maximum de luminosité de la supernova, tandis
que < B−V > représente cette différence moyennée sur toutes les SNIa. Ce paramètre de
couleur c corrigera principalement les propriétés extrinsèques telle que l’extinction due
aux poussières des galaxies hôtes. En effet, en plus d’une diminution du flux reçu, l’ab-
sorption des poussières entraîne aussi un rougissement, étant donné que l’absorption est
plus forte dans le bleu. Ainsi, dans ce modèle, plutôt que de décrire le rougissement dû
aux poussières de la galaxie hôte par la loi dite de Cardelli (CARDELLI et al. [1989]), il est
décrit de manière empirique. En principe il est donc possible d’utiliser cette loi d’extinc-
tion pour corriger les effets des poussières galactiques, même si elle peut différer d’une
galaxie à l’autre (CARDELLI et al. [1989], GUY et al. [2007]). Cependant il existe d’autres
effets donnant lieu à une coloration intrinsèque à la SNIa. La couleur SALT2, comprend
en majeure partie tous ces effets extrinsèques, mais elle peut aussi prendre en compte
d’éventuels effets non modélisés par la loi de Cardelli.

Il suffira ainsi d’ajuster la courbe du flux reçu de chaque SNIa dans le maximum de
bandes spectrales possibles en fonction du temps par l’intermédiaire des deux paramètres
en plus de la magnitude absolue de la SNIa : le stretch x1 et la couleur SALT2 c. Ces para-
mètres permettent de corriger les variabilités observées. Cette étape s’appelle la standar-
disation et est décrite en détail dans la section 1.5.1. Après avoir obtenu les paramètres
x0, x1 et c, il sera possible de réaliser la standardisation permettant d’obtenir des mesures
de distance précises et contraindre ainsi les paramètres cosmologiques.
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1.5 Diagramme de Hubble, expansion accélérée de l’Uni-
vers et modèle de concordance

1.5.1 Diagramme de Hubble des SNIa

Le diagramme de Hubble représente la distance luminosité d’une SNIa en fonction de
son décalage spectral vers le rouge. Ce diagramme fut initialement réalisé avec des Cé-
phéides par Edwin Hubble (section 1.1.2) et a permis, en 1929 de mettre en évidence l’ex-
pansion de l’Univers. Ce type de diagramme est toujours utilisé pour mesurer la constante
de Hubble à partir d’observations conjointes Céphéides/SNIa (RIESS et al. [2016]), ou lors
de la mesure de l’accélération de l’expansion de l’Univers à partir des SNIa (PERLMUTTER

et al. [1999], RIESS et al. [1998], BETOULE et al. [2014]).
Plutôt que de travailler avec la distance luminosité (1.46), il est plus usuel de travailler

avec le module de distance µ, défini comme la différence entre la magnitude apparente
et la magnitude absolue de l’objet, et lié à la distance de luminosité, exprimée en parsec
(pc), de la manière suivante :

µ = m −M = 5log10 (dL)−5 (1.50)

où m est la magnitude apparente (CARROLL et OSTLIE [2017]) définie comme :

m = −2.5log10 (F )+Cte (1.51)

et M est la magnitude absolue (CARROLL et OSTLIE [2017]) définie comme :

M = −2.5log10

(
L

4π(10pc)2

)
+Cte (1.52)

où L correspond à la luminosité absolue et F au flux reçu. La constante était définie
originellement pour la magnitude apparente en bande V de Véga, soit une magnitude
nulle. Cependant d’autres références plus stables sont utilisées comme celle de l’étoile
BD+174708.

Le modèle SALT2 permet de corriger de manière empirique les variabilités de chacune
des SNIa en corrigeant la magnitude apparente en bande B ajustée par le modèle m∗

B à
l’aide du paramètre x1 (qui correspond au stretch) ainsi que du paramètre de couleur c.
En considérant les paramètres ajustés à l’aide du modèle SALT2 décrit en section 1.4 et
l’expression de la valeur modifiée de la magnitude absolue des SNIa donnée par TRIPP

[1998], le module de distance observé devient :

µ = m∗
B −MB +αx1 −βc (1.53)

où les paramètres MB, α et β sont à ajuster.
De plus, il existe une dépendance des propriétés de l’environnement. Par exemple,

une dépendance entre la magnitude absolue moyenne des SNIa et la masse des galaxies
hôtes a été constatée par SULLIVAN et al. [2010].

Le paramètre de mass step∆M (CONLEY et al. [2011], BETOULE et al. [2014]) permet de
corriger, en première approximation, cet effet de la manière suivante :

M′
B =

{
MB +∆M , si Mstel l ai r e ≥ 1010M¯

MB , sinon
(1.54)
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FIGURE 1.17 – Évolution des résidu au Diagramme de Hubble des SNIa en fonction de la masse de
leurs hôtes (BETOULE et al. [2014])

Chaque cercle gris représente le résidus pour une SNIa au diagramme de Hubble. Les points
noirs correspondent à ces résidus moyennés sur les intervalles (lignes noire horizontales).
Les droites rouges représentent les moyennes en scindant ces écarts en deux sous parties.

Étant donné que les raisons de cette dépendance ne sont pas clairement établies, il est
important d’explorer les modèles permettant d’aboutir à cet effet apparent de mass step.
RIGAULT et al. [2013] propose une explication pour l’origine de cet effet qui implique une
sous-classe de SNIa, particulière à leur environnement et étant plus brillantes d’environ
0.26 magnitudes que l’essentiel des SNIa. Cette sous-classe serait aussi sous-dominante
dans les galaxies hôtes de faible masse, expliquant l’effet observé dans la figure 1.17.

Un autre effet, mis en évidence dans le chapitre 3, est l’effet des vitesses propres des
galaxies hôtes.

Les paramètres MB, α et β, ainsi que ∆m seront contraints simultanément avec les
paramètres cosmologiques à l’aide de la méthode des moindres carrés, en minimisant la
variable X2 suivante, qui suit une loi de χ2 à n = NSN −Npar amsdegrés de liberté (où NSN

correspond au nombre de SNIa considérés et Npar ams au nombre de paramètres ajustés,
tenant compte des paramètres de standardisation et des paramètres du modèle cosmolo-
gique considéré) :

X2 =
(
µi −µth,i

)† C−1 (
µi −µth,i

)
(1.55)

µi =µi
(
mB,i , x1,i ,ci ,MB,α,β

)
est le module de distance observé et corrigé des facteurs

de stretch x1 et couleur c, exprimé par l’équation (1.53). µth,i = µth,i
(
zi ,Ωm ,ΩΛ, w, wa

)
est le module de distance théorique lié à la distance luminosité par (1.50), qui dépend de
la cosmologie par la relation (1.46). C correspond à la matrice de covariance, comprenant
les erreurs statistiques et systématiques. Parmi les erreurs systématiques, C comprend
les erreurs provenant de la calibration, du modèle utilisé pour les courbes de lumières,
de la correction des biais entre les différents relevés, de l’estimation du mass step (lié à
l’incertitude sur la masse de la galaxie hôte), les incertitudes liées au rougissement dû aux
poussières sur la ligne de visée. De plus les incertitudes dues aux vitesses propres de la
SNIa dans sa galaxie hôte, ainsi que la contamination par des supernovas autres que des
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SNIa sont prise en compte.
Dans le cas d’une matrice de covariance diagonale, on peut réécrire (1.55) de la ma-

nière suivante :

X2 =
NSN∑
i =1

(
µi

(
mB,i , x1,i ,ci ,MB,α,β

)−µth,i
(
zi ,Ωm ,ΩΛ, w, wa

))2

σ2
SN +σ2

i nt

(1.56)

σSN correspond à l’erreur de mesure associée à la SNIa i (incluant la propagation des
erreurs sur x1, c). σi nt est un terme ajouté de manière à obtenir un X2 par degré de li-
berté proche de 1 ; il est appelé dispersion intrinsèque et permet de prendre en compte
les variabilités non modélisées des SNIa.

On réalise ainsi l’ajustement, d’une part des paramètres cosmologiques décrivant le
modèle cosmologique et d’autre part de la magnitude absolue en bande B des SNIa MB,
ainsi que des paramètres de nuisance α, β.

On peut montrer assez simplement qu’il n’est pas possible de déterminer MB et H0

en même temps. Pour cela on peut réécrire les résidus au diagramme de Hubble de la
manière suivante :

µobs −µth = m∗
B +αx1 −βc −MB −5log10 dL +5 (1.57)

= m∗
B +αx1 −βc −5log10 ( fd (z))−MB −5log10

(
c

H0

)
+5 (1.58)

= m∗
B +αx1 −βc −5log10 ( fd (z))−M̃B (1.59)

où fd (z) est lié à la distance de luminosité par dL = c
H0

fd et donc indépendant de H0.

M̃B vaut :

M̃B = 2,5log10

(
c2 ·10pc

H2
0 ·L

)
+5 (1.60)

= −2,5log10 (LH2
0)+5log10 (c)+10 (1.61)

La luminosité L et la constante de Hubble H0 sont donc des paramètres dégénérés ne
pouvant pas être ajustés en même temps. En général, la valeur de H0 est fixée (BETOULE

et al. [2014]).
Si l’on trace sur le diagramme de Hubble la courbe théorique pour un univers sans

énergie noire avecΩm=1, on peut constater le phénomène interprété comme l’expansion
accélérée de l’Univers. En effet, on remarque que pour un module distance donné suffi-
samment grand, la vitesse d’éloignement (courbe ajustée aux données sur la figure 1.18)
est plus faible que ce qu’elle devrait être si l’Univers était en expansion non accélérée
(courbe en pointillés sur la figure 1.18).

1.5.2 Expansion accélérée de l’Univers et énergie noire

Une manière d’expliquer l’expansion accélérée de l’Univers est d’introduire un fluide
parfait hypothétique, doté d’une pression négative (section 1.2.3.5), emplissant l’Univers.
Ce fluide est appelé énergie noire. La manière la plus simple de modéliser cette énergie
noire est de la modéliser par un fluide parfait se comportant donc comme une constante
cosmologique (voir tableau 1.1). La figure 1.19 montre les intervalles de confiance sur
Ωm et ΩΛ déduits à partir du diagramme de Hubble (figure 1.18) de (BETOULE et al.
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FIGURE 1.18 – Diagramme de Hubble JLA (BETOULE et al. [2014])

La partie supérieure du graphique correspond au diagramme de Hubble JLA (Joint Light-
curve Analysis) des données combinées SDSS, CFHT, HST et SNIa de la littérature. Chaque
point représente une SNIa corrigée des paramètres SALT2. La ligne noire correspond au
meilleur ajustement du modèle ΛCDM. La courbe en pointillés représente le module de
distance si l’on avait un univers composé uniquement de matière (Ωm = 1) et sans énergie
noire. La partie inférieure du graphique montre les résidus entre les SNIa du diagramme de
Hubble corrigées de leur variabilités SALT2 et leur module de distanceΛCDM ajusté.

34



CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

[2014]) superposés à la première mesure des Ωm et ΩΛ faite en 1998 pour montrer l’évo-
lution de ces contraintes. En effet, depuis 1998 de nombreuses avancées ont été réalisées,
telles que l’augmentation de la statistique (de 42 à 740 supernovas), la compréhension
des erreurs systématiques (élaboration d’un modèle de distribution spectrale en énergie
comme SALT2), et la compréhension d’erreurs d’étalonnage.

Cependant, il est toujours possible de réduire les erreurs associées à l’estimation de
Ωm etΩΛ en améliorant les mesures de distances faites avec les SNIa.

Pour cela, il est nécessaire d’améliorer plusieurs points. L’un d’entre eux concerne les
erreurs systématiques affectant les mesures de distances. En effet, après standardisation
SALT2, il reste une dispersion, non modélisée par SALT2, de l’ordre de 0.13 magnitude
dans le diagramme de Hubble.

Bien que la source de cette variabilité est incomprise, plusieurs pistes peuvent être
explorées. Une partie de cette variabilité non modélisée peut venir d’une modélisation
incomplète de la loi de rougissement (CHOTARD et al. [2011]). Il est possible d’amélio-
rer le modèle de distribution spectrale des SNIa. Le modèle SUGAR, proposé par LÉGET

[2016], ajoute deux paramètres supplémentaires permettant de caractériser la variabilité
des SNIa. Le premier dépend des propriétés des vitesses des éjectas des SNIa, le deuxième
dépend de leurs raies du calcium. Une autre partie de cette variabilité peut découler de
biais environnementaux, tel que le taux de formation stellaire local (RIGAULT et al. [2013],
RIGAULT et al. [2015]), ou les vitesses propres des galaxies hôtes (chapitre 3).

1.5.3 D’autres types d’observations confirmant cette expansion accélé-
rée : Modèle de Concordance

La détermination de la nature de l’énergie noire est l’un des buts principaux de la cos-
mologie observationnelle. Avec l’observation des SNIa, d’autres sondes cosmologiques
complémentaires permettent d’apporter des contraintes sur ces paramètres cosmolo-
giques qui confortent la validité du modèle utilisé. En effet, un seul type d’observations
pourrait donner des valeurs pour les paramètres du modèle, mais si les autres observa-
tions ne se superposaient pas, cela serait une preuve que le modèle utilisé n’est pas cor-
rect.

1.5.3.1 Fond diffus Cosmologique

La découverte du rayonnement de fond diffus cosmologique, observé la première fois
par Penzias et Wilson en 1964 (PENZIAS et WILSON [1965]) a été une révolution pour la
cosmologie. Le rayonnement de fond diffus cosmologique produit aussi des contraintes
permettant d’établir les valeurs des différents paramètres cosmologiques.

Les photons du fond diffus cosmologique que l’on détecte arrivent de la période de
recombinaison (où le rayonnement s’est découplé de la matière), tout en subissant le dé-
calage spectral vers le rouge dû à l’expansion de l’Univers (z ≈ 1100). Le fond diffus donne
un instantané de l’Univers lorsque sa température a chuté à une température suffisam-
ment basse (de l’ordre de 3000 K) permettant aux atomes neutres d’être stables. Le milieu
se retrouve ainsi débarrassé des électrons libres et devient donc transparent.

En utilisant l’hypothèse selon laquelle l’Univers de cette époque se comportait comme
un corps noir parfait, Georges Gamov fut le premier à calculer la température des photons
reçus à notre époque. Il a trouvé une température entre 10 et 20 K. Les satellites spécialisés
tels COBE dans les années 1990, WMAP dans les années 2000, et enfin Planck (PLANCK

COLLABORATION et al. [2016c]), lancé en 2009, ont étudié les fluctuations du fond diffus

35



CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

FIGURE 1.19 – Amélioration des contraintes sur les paramètres cosmologiques

Les grandes ellipses à 68, 90, 95, et 99% représentent les contours de confiance dans le plan
Ωm , ΩΛ obtenus par PERLMUTTER et al. [1999] à partir des 42 SNIa du Supernova Cosmo-
logy Project. Les contours pleins montrent les contours à 68, et 95% obtenus par BETOULE

et al. [2014].

36



CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

cosmologique. La température mesurée actuellement de ce rayonnement de 2,72548±
0,00057 K (FIXSEN [2009]).

FIGURE 1.20 – Cartographie du fond diffus cosmologique

Cartographie des petites variations de la température du fond diffus à l’aide des observa-
tions du satellite Planck (PLANCK COLLABORATION et al. [2016a])

Le fond diffus cosmologique comporte de légères anisotropies, de l’ordre de ∆T
T =

10−5 K (figure 1.20)(PLANCK COLLABORATION et al. [2016a]). Elles correspondent à des lé-
gères fluctuations de densité du plasma primordial et sont interprétées comme l’origine
de la formation des structures telles que l’on observe actuellement (PEEBLES [1965]).

Il est possible de décomposer ces anisotropies de la température du fond diffus cos-
mologique en harmoniques sphériques (spectre de puissance angulaire). Le spectre de
puissance angulaire dépend des paramètres cosmologiques. Il est donc possible de dé-
duire des contraintes sur les paramètres cosmologiques en réalisant un ajustement. On
peut tracer le spectre de puissance de ces anisotropies et trouver une relation entre cela
et les paramètres cosmologiques d’un modèle. La figure 1.21 montre le spectre de ces ani-
sotropies et le meilleur ajustement cosmologique au modèle ΛCDM.

Le fond diffus cosmologique est essentiellement sensible à la géométrie de l’Univers
(i.e. au paramètreΩk ). On peut constater sur la figure 1.22 que les contraintes sur ce para-
mètre sont particulièrement fortes avec cette sonde cosmologique. De plus, les données
du fond diffus cosmologique apportent des contraintes sur des paramètres qu’il est diffi-
cile d’observer avec les SNIa. Il donne la possibilité de déterminer les densités de matière
baryonique et sombre ainsi que des contraintes sur le nombre de saveurs de neutrinos. De
plus, le fond diffus cosmologique permet d’estimer le paramètre de Hubble H0, les der-
nières estimations donnant H0 = 67,8±0,9 kms−1 Mpc−1 (PLANCK COLLABORATION et al.
[2016c]), en tension avec l’estimation de RIESS et al. [2016] (section 1.1.2).

1.5.3.2 Oscillations baryoniques acoustiques (BAO)

Les oscillations de matière trouvent leur origine pendant la période pré-
recombinaison. Elles correspondent à des ondes acoustiques qui se propageaient
dans le plasma primordial (constitué essentiellement de baryons et de photons). L’em-
preinte de ces ondes acoustiques que l’on observe dans le fond diffus cosmologique
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FIGURE 1.21 – Spectre de puissance des anisotropies du fond diffus cosmologique (PLANCK COL-
LABORATION et al. [2016a])

se retrouve dans la distribution spatiale des galaxies. La disposition des galaxies est
principalement observée en ciel profond car elle conserve l’empreinte des oscillations
baryoniques lors de la recombinaison. Les galaxies plus proches conservent en moindre
mesure cette empreinte, étant donné que leurs vitesses propres les ont fait bouger
“aléatoirement” depuis la naissance de l’Univers.

On peut donc observer la distance entre les différentes galaxies du ciel profond et dé-
duire leur spectre de puissance (probabilité de présence en fonction de leur distance ré-
ciproque). Il est possible d’utiliser ces données pour ajuster et contraindre les modèles
cosmologiques en trouvant la relation entre ces distances réciproques et les paramètres
du modèle (EISENSTEIN [2005], AUBOURG et al. [2015]).

Les programmes BOSS et eBoss (Baryon Oscillation Spectroscopic Survey et extended
Baryon Oscillation Spectroscopic Survey), faisant partie du Sloan Digital Sky Survey 18, sont
dédiés à ces observations. Dans le futur, les données du relevé LSST permettront d’étudier
les oscillations baryoniques acoustiques.

1.5.3.3 D’autres sondes cosmologiques

D’autres sondes cosmologiques permettent d’établir des observations complémen-
taires.

En premier lieu, on pourra citer l’effet de lentillage gravitationnel (REFREGIER [2003])
qui permet aussi d’obtenir des contraintes sur la cosmologie. Cependant, pour obtenir
des mesures cosmologiques de précision, il est nécessaire de bien comprendre les diffé-

18. Le Sloan Digital Sky Survey (SDSS) est un télescope de 2,5 mètres de diamètre situé à l’observatoire
d’Apache Point (APO), qui est un observatoire astronomique situé dans les Monts Sacramento près de Suns-
pot à 29 km de Cloudcroft, Nouveau-Mexique, aux États Unis.
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rentes erreurs systématiques sur l’estimation des paramètres cosmologiques avec l’effet
lentillage gravitationnel. Ces sources d’erreurs sont discutées dans MANDELBAUM [2017].

On pourra aussi citer le comptage d’amas de galaxies pour établir des contraintes sur
les paramètres cosmologiques. Cette méthode est décrite dans CAMPANELLI et al. [2012]
et on trouvera une analyse cosmologique réalisée à l’aide de cette méthode dans PLANCK

COLLABORATION et al. [2014a].
La récente découverte des ondes gravitationnelles issues de la coalescence de sys-

tèmes binaires formés de trous noirs (LIGO SCIENTIFIC COLLABORATION et VIRGO COLLA-
BORATION [2016]), ou d’étoiles à neutrons (kilonova) (LIGO SCIENTIFIC COLLABORATION

et VIRGO COLLABORATION [2017]) à l’aide des détecteurs LIGO/VIRGO ouvrent la voie à
une nouvelle sonde cosmologique. De plus, ces ondes gravitationnelles permettront, no-
tamment, de donner une estimation du paramètre de Hubble H0, qui pourra ensuite être
comparée aux estimations distinctes de PLANCK COLLABORATION et al. [2016c] et de RIESS

et al. [2016] (voir section 1.1.2 et 1.5.3.1).

1.5.3.4 Modèle de concordance

Chacune de ces sondes procure des contraintes sur les paramètres cosmologiques. On
peut tracer les contraintes obtenues avec chacune des sondes sur un même graphique et
en obtenir des contraintes plus fortes, si elles concordent. Dans le cas où les contraintes
ne se superposeraient pas autour d’un même centre, cela permettrait d’établir que le mo-
dèle cosmologique utilisé n’est pas adapté.

La figure 1.22 montre les contraintes que l’on obtient sur le paramètre densité d’éner-
gie noire ΩΛ en fonction du paramètre densité de matière Ωm , en supposant le modèle
ΛCDM avec une courbure non nulle Ωk = 1− (Ωm +ΩΛ). La droite en pointillés corres-
pond à une courbure négligeable, soit Ωm +ΩΛ = 1. Ces contours sont obtenus à partir
du diagramme de Hubble obtenu avec les SNIa (contours bleus), mais aussi celles obte-
nues à l’aide des anisotropies du fond diffus cosmologique (contours verts) et ceux te-
nant compte de l’étude des oscillations baryoniques acoustiques (contours rouges, qui
prennent en compte les oscillations baryoniques et du fond diffus cosmologique à la fois).
On peut constater que les contours de confiance possèdent une forme différente selon la
nature de la sonde, étant donné que chacune d’entre elles ne mesure pas les mêmes gran-
deurs, mais qu’elles se recoupent en un endroit. De cette manière, les différentes sondes
sont donc complémentaires, mais aussi en concordance entre elles.

La figure 1.23 montre les contraintes que l’on obtient sur le paramètre densité d’éner-
gie noire w en fonction du paramètre densité de matièreΩm , en supposant le modèle per-
mettant une énergie noire avec un paramètre d’équation pouvant être différent de w = −1,
et une courbure négligeable (Ωk ≈ 0).

La figure 1.24 montre les contraintes que l’on obtiendrait avec le modèle de CPL (CHE-
VALLIER et POLARSKI [2001], LINDER [2003]) sur les paramètre densité w et wa . Le cas
w0 = −1, wa = 0 correspond à la constante cosmologique. On suppose toujours ici une
courbureΩk négligeable. Les contours montrés sont obtenus par la combinaison des ob-
servations de SNIa, du fond diffus cosmologique et des oscillations baryoniques.

On parle ici de modèle de concordance du fait que toutes les méthodes de mesure des
paramètres cosmologiques, bien que complémentaires, convergent vers une même des-
cription de l’univers : le modèle ΛCDM.
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FIGURE 1.22 – Contours surΩm ,ΩΛ (BETOULE et al. [2014])

FIGURE 1.23 – Contours surΩm , w (BETOULE et al. [2014])

40



CHAPITRE 1. MESURES DE DISTANCES ET AJUSTEMENT COSMOLOGIQUE
AVEC LES SNIA

FIGURE 1.24 – Contours sur wa , w0 (BETOULE et al. [2014])

Les contours foncés représentent les intervalles de confiance sur les paramètres wa et w0 ;
à 95% pour les plus foncés, et à 68% pour les plus clairs.

Conclusion

Actuellement plusieurs sondes permettent de contraindre les paramètres de ces mo-
dèles. En particulier, les SNIa fournissent un excellent moyen d’évaluer des distances de
luminosité, qui peuvent s’écrire en fonction des paramètres du modèle cosmologique
considéré. La récente découverte de RIESS et al. [2011] et PERLMUTTER et al. [1999], sti-
pulant l’accélération de l’expansion de l’Univers dans le cadre du modèle standard de la
cosmologie, réalisée grâce à l’estimation de distances à l’aide des SNIa, bouleversa par-
ticulièrement la conception de l’Univers. Pour expliquer cette hypothétique expansion
accélérée de l’Univers, le modèle proposé le plus connu est celui d’une composante ad-
ditionnelle appelé énergie noire. On peut aussi se demander si cette expansion accélérée
est isotrope (chapitre 4). Les observations actuelles ne permettent pas de déconvoluer des
modèles plus évolués d’énergie noire d’une simple constante cosmologique. Les observa-
tions futures de SNIa à l’aide de LSST (chapitre 2) ainsi que des corrections de variabilités
telles que, par exemple, la prise en compte des vitesses propres des galaxies hôtes des
SNIa (chapitre 3), permettront d’améliorer cette précision.
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Introduction

Ce chapitre est consacré à la description du projet de télescope à grand champ, le
Large Synoptic Survey Telescope (LSST), à sa chaîne de production de données ainsi qu’à
l’établissement de programmes permettant d’estimer la qualité astrométrique et photo-
métrique du traitement. Dans un premier temps, les objectifs scientifiques à l’origine de
ce projet, la conception technique et la stratégie d’observation seront décrits. Dans un
second temps, on réalisera une description de la chaîne de production de données. Dans
un troisième temps on se penchera sur les paramètres de qualité nécessaires à l’obten-
tion des mesures scientifiques auxquelles le télescope LSST est dédié. Enfin, l’élaboration
de programmes informatiques permettant d’évaluer la précision des positions des objets
détectés (astrométrie) ainsi que la précision sur les mesures de flux de ces objets (photo-
métrie) seront abordés.

2.1 Le projet LSST

Conséquemment à la prise de conscience de l’inestimable contribution apportée à la
science par des télescopes grand champ tel que SDSS 1, un projet plus ambitieux est né :
le Large Synoptic Survey Telescope (LSST). Ce télescope permettra d’effectuer des images
du ciel de manière systématique, avec une cadence élevée et avec un champ de vue plus
large et à la fois plus profond que tous les télescopes existants réunis.

Le projet LSST est prévu pour une durée de 10 ans, et les données seront accessibles
via une base de données publique, qui contiendra les images ainsi que des catalogues
comprenant 20 milliards d’étoiles et 20 milliards de galaxies observées dans 6 bandes
spectrales (IVEZIC et al. [2018]). Cela nécessitera cependant un puissant réseau de trai-
tement de données et des algorithmes performants, qui seront abordés dans la section
2.2. L’instrument est décrit dans la section 2.1.2.

Ce projet, initié au début des années 2000 (TYSON et ANGEL [2001]), est le fruit de
nombreuses années d’élaboration et de perfectionnements. La première pierre du futur
télescope LSST fut posée sur le site du Cerro Pachón 2 le 14 avril 2015. La première lumière
du télescope est attendue pour 2020 et le télescope LSST devrait commencer un relevé
régulier fournissant des images dédiées à la science à l’horizon de l’an 2022.

2.1.1 Objectifs et défis scientifiques

Les observations du télescope LSST doivent permettre de relever les défis scientifiques
suivants, à savoir : l’étude des phénomènes transitoires que l’on décrira en section 2.1.1.1,
l’étude du système solaire (section 2.1.1.2), l’étude de la Voie Lactée (section 2.1.1.3) et
enfin des données sur la matière et l’énergie noires, en améliorant les mesures sur les
paramètres cosmologiques de l’Univers (section 2.1.1.4).

Après avoir abordé chacun de ces thèmes d’observation, on montrera leur implica-
tions sur des contraintes à la construction du télescope, décrites en section 2.1.1.5.

1. Le Sloan Digital Sky Survey (SDSS), qui porte le nom du fait de la fondation Alfred P. Sloan, est un
programme ayant comme but de cartographier 25% du ciel et de collecter des informations relatives à plus
de 100 millions d’objets célestes. Il a démarré en 2000 et utilise un télescope de 2,5 m de diamètre situé à
l’observatoire d’Apache Point (Nouveau Mexique, États-Unis)

2. Le site du Cerro Pachón se trouve à une altitude de 2652 m au nord du Chili, à −70◦44′57,9′′ de longi-
tude et −30◦14′40,7′′ de latitude.
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2.1.1.1 Les phénomènes transitoires

Les phénomènes transitoires regroupent les objets dont le flux lumineux varie dans le
temps. Cela contient des objets tels que les étoiles variables, les supernovas, les noyaux de
galaxies actives (AGN) ou d’autres phénomènes exotiques. Afin d’observer ce type d’ob-
jets, et de déterminer leurs courbes de lumière, un champ large et profond est nécessaire,
de manière à augmenter la probabilité de leur découverte et de permettre leur étude. Le
relevé LSST devra aussi permettre le suivi photométrique des étoiles et la détection d’une
grande quantité d’étoiles doubles et d’exoplanètes par l’observation des transits 3. Les
échelles de temps des variations de ces objets sont très diverses, pouvant aller de l’ordre
de la minute à plusieurs années. LSST maintiendra donc une haute cadence d’observation
et la période avec laquelle le ciel observable sera entièrement balayé sera d’environ trois
jours, pour une durée totale de dix ans. Un système d’alertes sera mis au point, permet-
tant de signaler la présence d’objets transitoires afin de pouvoir les observer avec d’autres
instruments, tels que des spectrographes, ou de les observer dans d’autres domaines de
longueurs d’ondes (X, gamma par exemple). Cela nécessitera une chaîne de traitement
des données permettant la réduction de données et l’identification des objets le plus ra-
pidement possible.

2.1.1.2 L’étude du Système Solaire (astéroïdes et géocroiseurs)

Le télescope sera en partie dédié à l’étude de notre Système Solaire. Il permettra de
réaliser l’inventaire des objets du Système Solaire allant jusqu’à des dimensions aussi pe-
tites que la centaine de mètres.

L’étude des populations d’objets tels que les astéroïdes, les objets trans-neptuniens
(TNO) et les comètes peut permettre de donner, en se basant sur des modèles théoriques
(IVEZIC et al. [2018]), un aperçu sur la formation et l’évolution des planètes. En effet, les
tailles et les paramètres orbitaux de ces objets sont liés à l’histoire de la formation du
Système Solaire, à savoir l’accrétion et les diverses collisions qui ont eu lieu en son sein.

On peut aussi évoquer un autre intérêt d’observer le Système Solaire, qui est la détec-
tion des astéroïdes géocroiseurs pouvant donc représenter un véritable danger pour notre
civilisation. Ainsi, l’étude des collisions ayant lieu au sein de la ceinture principale d’as-
téroïdes 4, susceptibles d’éjecter des objets et de les envoyer sur une trajectoire pouvant
intercepter l’orbite terrestre est particulièrement importante (IVEZIC et al. [2018]).

Le catalogue des paramètres orbitaux, de la distribution en taille, des couleurs et des
courbes de lumière des astéroïdes requiert un grand nombre d’observations dans plu-
sieurs bandes spectrales, ce qui contraint fortement la cadence d’observation. Afin de cal-
culer leur orbite, les observations doivent être effectuées à une fréquence d’au moins 2 ou
3 observations par mois et avec des temps de pause ne dépassant de beaucoup une tren-
taine de secondes, de manière à minimiser les effets du mouvement de l’objet. De plus,
il est nécessaire d’établir une précision astrométrique meilleure que 0,1”. Étant donné la
faible brillance des astéroïdes il est aussi nécessaire de pouvoir mesurer des magnitudes
limites, détectées avec une précision supérieure à 5σ, allant jusqu’à 24,5 magnitudes en
bande r et dans le système de magnitudes AB 5, avec une précision photométrique d’au
moins 2%, de manière à obtenir un catalogue complet pour les objets proches (NEO) de

3. Un transit correspond au passage d’une exoplanète devant son étoile, provoquant, durant son pas-
sage, une baisse du flux lumineux reçu de l’étoile.

4. située entre Mars et Jupiter
5. Le système de magnitude AB est construit sur des mesures de flux étalonnées en unités absolues, pour

être précis sur la densité spectrale de flux. La magnitude AB monochromatique (de fréquence ν) est définie
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diamètre supérieurs à 140 m et étant situés à moins de 1,3 UA de la Terre (IVEZIĆ et al.
[2007]).

2.1.1.3 L’étude de la Voie Lactée

La compréhension de la formation des structures au sein des galaxies est particuliè-
rement importante en Cosmologie. En effet, c’est à cette échelle que les effets de la ma-
tière baryonique et de l’hypothétique matière noire deviennent importants (IVEZIC et al.
[2018], WEINBERG et al. [2015]). La Voie Lactée constitue un exemple de galaxie pouvant
être cartographiée avec une précision inégalée et dont les observations pourront per-
mettre de contraindre et de tester les modèles cosmologiques.

LSST devra permettre d’une part d’apporter des réponses quant à la structure détaillée
et à l’histoire d’accrétion de la Voie Lactée et d’autre part de déterminer les propriétés
fondamentales des étoiles situées à moins de 300 pc du Soleil.

Afin de cartographier la Voie Lactée, il est nécessaire de pouvoir effectuer des mesures
photométriques et astrométriques avec une précision suffisante de manière à pouvoir
identifier les étoiles. Cette précision est d’autant plus importante pour permettre la dis-
tinction des étoiles dans les zones présentant de fortes densités stellaires. Par exemple,
une étude menée à l’aide des observations avec le SDSS (HELMI et al. [2003]) a permis de
montrer, que pour identifier les étoiles variables et pour différencier les étoiles géantes de
celles en séquence principale, une précision photométrique minimale autour de 1% est
nécessaire.

On trouvera dans le LSST science book (LSST SCIENCE COLLABORATION et al. [2009]
que la mesure des parallaxes et des mouvements propres sera possible lorsqu’une pré-
cision astrométrique de l’ordre de 10 mas (millisecondes d’arc) par observation sera at-
teinte. Le satellite GAIA (LURI et al. [2018]) 6 fournit un relevé d’une qualité inégalable
pour des étoiles allant jusqu’à environ 20 kpc. Le relevé LSST sera complémentaire au
sens qu’il devra permettre d’obtenir des mesures pour les étoiles se trouvant dans le halo
de la galaxie, allant jusqu’à des distances de 100 kpc. Afin de les mesurer, une magnitude
supérieure à 27 doit être atteinte, en bande b et g , après addition des images (IVEZIĆ et al.
[2003]). L’estimation des vitesses tangentielles des étoiles situées à une distance supé-
rieure à 10 kpc est particulièrement importante pour la Cosmologie, étant donné que ces
vitesses sont dominées par l’hypothétique halo de matière noire 7. Ainsi, pour les étoiles
situées à 10 kpc, il est souhaitable d’obtenir une précision d’au moins 0,2 millisecondes
d’arc par an.

Afin d’atteindre la précision requise sur les mesures de distance par parallaxe, soit
des mesures avec une précision astrométrique de l’ordre de la milliseconde d’arc, il est
nécessaire de réaliser environ 1000 observations séparées par objet, ce qui correspond
à une durée totale de 10 ans d’observations. Cette exigence pour ce grand nombre de
mesures est compatible avec les observations pour la cosmologie.

par : mν,AB = −2,5log10

(
fν

3631Jy

)
où 1 Jy = 10−26 W Hz−1 m−2, où fν correspond au flux mesuré par unité

de fréquence et 3631 Jy correspond au point zéro de 3631 janskys. En général, les mesures sont effectuées
pour un intervalle de longueurs d’onde. La magnitude AB d’une bande spectrale est alors définie de telle
manière que le point zéro soit équivalent à une densité spectrale de flux moyenne sur la bande spectrale de
3631 janskys.

6. voir section 1.1.1
7. cf. Annexe A
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2.1.1.4 La cosmologie et l’énergie noire

L’un des aspects les plus importants de LSST est la possibilité d’effectuer des mesures
des paramètres de l’Univers. Les principales sondes cosmologiques permettant de carac-
tériser l’Univers et l’énergie noire, et pouvant être déduites des observations de ce téles-
cope, sont les oscillations acoustiques des baryons, le lentillage gravitationnel, les amas
de galaxies et les SNIa. Les oscillations acoustiques des baryons, tout comme le lentillage
gravitationnel, nécessitent que le volume effectif de l’Univers observé soit le plus grand
possible, ce qui requiert de couvrir une large partie de ciel. Ce type d’observations exigera
donc que le télescope fournisse un relevé large, rapide et profond.

Le projet LSST parviendra à déterminer la position de plus de 20 milliards de galaxies,
ce qui correspond à quatre ordres de grandeur de plus que celles répertoriées aujourd’hui.
Cette avancée permettra de mieux comprendre la structure de l’Univers et d’obtenir avec
une précision inégalée les paramètres physiques associées à la matière et à l’énergie noire.

FIGURE 2.1 – Précision attendue sur w0 et wa (IVEZIC et al. [2018])

Précision attendues sur les contraintes des paramètres de l’équation d’état de l’énergie
noire w = w0+wa(1+a) (CHEVALLIER et POLARSKI [2001], LINDER [2003], section 1.2.3) avec
les sondes cosmologiques observées par LSST. Les différentes ellipses représentent les ré-
sultats de simulations des effet de lentillage gravitationnel (ligne pleine), des oscillations
acoustiques des baryons (ligne formée de tirets), du comptage des amas de galaxies (ligne
formée de points et de tirets) ainsi que des SNIa (ligne formée de points). La combinaison
de toutes ces sondes est représentée par l’ellipse pleine.

De plus, les SNIa exigent, de leur côté, une cadence d’observation particulière pour
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mesurer leur courbe de lumière avec un échantillonnage suffisant. À l’inverse des autres
sondes cosmologiques, les SNIa permettent de contraindre les paramètres cosmologiques
pour une direction d’observation donnée. Elles représentent une sonde capable de déter-
miner s’il existe une dépendance des paramètres cosmologiques en fonction de la direc-
tion d’observation, la condition nécessaire étant d’en observer un nombre suffisant, et sur
un large champ. La question des anisotropies dans l’Univers à l’aide des SNIa sera traitée
dans le Chapitre 4. Avec LSST, on s’attend à observer plusieurs milliers de SNIa chaque an-
née, ce qui permettra d’augmenter la statistique actuelle (740 SNIa dans le diagramme de
Hubble de BETOULE et al. [2014] présenté dans le chapitre 1). On espère ainsi contraindre
le paramètre w caractérisant la nature de l’énergie noire avec une précision de 1% (IVEZIC

et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]). Au moment de l’écriture de ce manuscrit, les
observations combinées donnent w = −0,97± 0,05 (PATRIGNANI et al. [2017]). La figure
2.1 montre l’estimation de la précision sur les contraintes du paramètre d’équation d’état
de l’énergie noire, établie par CHEVALLIER et POLARSKI [2001], LINDER [2003] (chapitre 1),
qui devrait être obtenue avec les observations de LSST (IVEZIC et al. [2018]).

2.1.1.5 Les contraintes impliquées pour LSST par ces programmes scientifiques

Pour pouvoir satisfaire à l’ensemble des observations scientifiques évoquées ci-dessus,
le télescope LSST devra satisfaire à un ensemble de contraintes. Une liste sommaire de ces
critères et de leurs motivations est donnée dans le tableau 2.1. Pour plus de détails, le lec-
teur pourra consulter le LSST Science Requirement Document (IVEZIC et LSST SCIENCE

COLLABORATION [2011]) et le LSST Science book (LSST SCIENCE COLLABORATION et al.
[2009]).

On peut aussi mentionner que la distribution des visites par filtre devra permettre de
reconstituer au mieux les décalages spectraux photométriques, ainsi que de permettre
la séparation les populations stellaires, et cela avec une profondeur suffisante pour per-
mettre l’observation des sources très rouges telles que les naines brunes ou les quasars
lointains (z ≈ 7,5).

Par ailleurs, le traitement des données et les produits doivent se rapprocher au maxi-
mum des erreurs statistiques des données initiales (i.e. le traitement des donnés doit être
quasi-optimal). Le temps de latence dû au traitement et à l’analyse des données doit aussi
être inférieur à une minute afin de permettre une détection rapide et efficace des sources
transitoires. Malgré la diversité des programmes scientifiques auxquels il est dédié, le té-
lescope LSST est construit de manière à être compatible avec l’ensemble de ces exigences.

2.1.2 Le télescope

La conception du télescope LSST (figure 2.3) doit tenir compte des contraintes im-
posées par les différents programmes scientifiques auxquels il est dédié. Ainsi, le type de
télescope, sa taille, ses filtres, sa caméra ainsi que la durée des observations doivent satis-
faire à ces contraintes, tout en optimisant aussi l’aspect financier.

Le projet LSST est étroitement lié aux concepts “Large”, “Profond” et “Rapide” 8. Sa
conception compacte et de grand diamètre permettra d’obtenir un champ de vue à la
fois large et profond. En effet, le faible rapport entre la distance focale et le diamètre du
télescope 9 procure une éclairement optimal des capteurs CCD. La lumière arrivant dans

8. Wide, Deep and Fast
9. à un diamètre de 8.4 m pour le miroir primaire correspond une distance focale de 10,3 m, ce qui

donne un rapport f
D de 1,23
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contraintes valeurs motivations
configuration
d’une visite

deux expositions de durée
équivalente (15 s)

élimination des rayons cosmiques

profondeur de
champ pour une
visite

24,5 maga, en bande r recherche des astéroïdes et des objets tran-
sitoires ; atteindre une profondeur de 27,5
mag en bande r en additionnant les sur les
dix années du relevé LSST

couverture spec-
trale

entre 320 et 1100 nm (en 6
bandes spectrales)

limitation du domaine de longueurs d’onde
par l’efficacité quantique des CCDs

présence des
bandes spec-
trales

u de SDSS différentiation des étoiles des quasars
proches et estimation de la métallicité des
étoiles de la séquence principaleb

y (λe f f ≈ 1 µm) étude des naines brunes, des étoiles froides,
des régions galactiques éteintes par la
poussière extragalactique, et des objets
avec un fort décalage spectral vers le rouge
tel que des quasars jusqu’à z ≈ 7,5

dégradation ins-
trumentale

négligeable devant celle
atmosphérique

mesure de l’effet de lentillage gravitation-
nel

répétitivité pho-
tométrique

5 mmag pour une source
brillantec , stabilité des
points zéro sur tout le ciel
de 10 mmag, erreurs de
calibration entre les filtres
inférieures à 5 mmag

mesure des décalages spectraux vers le
rouge mesurés par photométrie, sépara-
tion des population d’étoiles, détection
des objets variables de faible amplitude,
et recherche d’effets systématiques sur les
courbes de lumière des SNIa

précision astro-
métrique

limite imposée par l’at-
mosphère d’environ 10
mas par visite

mesure des mouvements propres et des
distances de parallaxe

temps d’expo-
sition pour une
visite

durée inférieure à 1 min évitement des traces des traces dues aux
objets se déplaçant rapidement, et minimi-
sation des effets dus à l’atmosphère

durée supérieure à 20 s minimisation des incertitudes liées au bruit
de lecture des capteurs CCD

temps séparant
les visites

quelques jours (typique-
ment ∼3 jours)

permettre la détermination des orbites des
objets du système solaire et un échantillon-
nage suffisant des courbes de lumières

nombre total de
visites par bande
spectrale et par
endroit du ciel

≈ 1000 sur la durée du re-
levé

recherche des astéroïdes, détermination
des mouvements propres, mesures des pa-
rallaxes, lentillage gravitationnel et étude
des objets transitoires

portion du ciel
couverte par le
relevé

supérieure à 20000 degrés
carrés

nombre suffisant de galaxies pour l’étude
des oscillations acoustiques des baryons et
de l’effet de lentilles gravitationnelles

a à titre de comparaison, la figure 2.2 donne un aperçu d’un même champ observé avec une profondeur en
bande r de 22,5 et de 24,5 magnitudes

b FUKUGITA et al. [1996]
c on appelle ici source brillante une source ayant une magnitude comprise dans l’intervalle [msat ,l i m −

1,msat ,l i m −4], où msat ,l i m correspond à la limite au delà de laquelle on arrive à saturation (IVEZIC et LSST
SCIENCE COLLABORATION [2011])
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FIGURE 2.2 – Profondeur de champs obtenue avec SDSS et DLS

Ces images (IVEZIC et al. [2018]) représentent un même champ d’environ 0.016 deg2 obte-
nue avec SDSS (à gauche) et ayant une profondeur de champ allant jusqu’à 22.5 en bande
r et DLS (Deep Lens Survey, WITTMAN et al. [2002]) (à droite) et ayant une profondeur de
champ allant 24.5 en bande r , qui correspond à la profondeur d’une visite avec le télescope
LSST. La profondeur attendue pour les images additionnées de LSST est de 27.5 magnitudes
dans cette même bande.

FIGURE 2.3 – Maquette du télescope LSST
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le télescope sera réfléchie par trois miroirs successifs, avant d’entrer dans la caméra et
de terminer sa course sur le plan focal, comportant un réseau de capteurs CCD (Charge
Couple Device) totalisant 3,2 milliards de pixels. La taille du champ de vue de ce télescope
sera de 3,5 degrés, ce qui correspond à une surface de 9,6 degrés carrés, soit environ 40
fois la surface de la Lune observée depuis la Terre. On attend les premières images pour
la science d’ici 2022, et l’instrument devra être exploitable pour une durée de 10 ans. Les
données que fournira le télescope seront publiques. De plus, on s’attend à environ un
million d’alertes concernant des objets transitoires par nuit.

FIGURE 2.4 – Maquette de l’observatoire LSST et du télescope auxilière, sur la Summit Facility

Le projet LSST, actuellement en construction, est implanté à une altitude de 2682
m sur le Cerro Pachón, dans les Andes, au nord du Chili. Le site est proche des téles-
copes SOAR (Southern Astrophysical Observatory, un télescope de 4,1 m de diamètre)
ainsi que de Gemini South (8,2 m). Les observations astronomiques déjà réalisées sur ce
site montrent que plus de 80% des nuits présentent d’excellentes conditions d’observa-
tion. La valeur médiane du seeing, qui correspond à la largeur à mi-hauteur de la fonc-
tion d’étalement du point (PSF 10), sur le site du LSST est de l’ordre de 0.65 secondes d’arc
(IVEZIC et al. [2018]). Cependant, il est prévu d’observer le ciel même lorsque celui-ci n’est
pas de qualité optimale (par exemple lorsqu’un faible voile de cirrus absorbe inégalement
une partie des photons reçus). Un télescope auxiliaire de 1.5 m de diamètre permettra (à
droite sur la figure 2.4) d’observer l’atmosphère sur la ligne de visée de LSST en temps
réel, et d’établir les corrections nécessaires sur les images astronomiques obtenues du
télescope primaire.

Le site (figure 2.4) comportera, en plus du télescope auxiliaire, le bâtiment principal
du télescope LSST, comprenant un dôme de 30 m, ventilé de manière à éviter les diffé-
rences de température avec l’extérieur pouvant altérer la qualité des images, ainsi qu’une
chambre permettant de refaire le revêtement réfléchissant des miroirs (tous les 2 ans en-
viron) et d’une chambre blanche permettant l’entretient de la caméra.

L’observatoire LSST sera implanté sur plusieurs sites, localisés dans différentes parties
du globe :

— La Summit Facility qui correspond au site, sur le Cerro Pachón, où le télescope est
en cours de construction.

10. La fonction d’étalement du point (PSF) correspond à la fonction qui décrit la réponse du système
d’imagerie à une source ponctuelle. Elle correspond à l’image obtenue en observant une source ponctuelle.
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— La Base Facility située à La Serena, à 57 km du télescope. C’est dans ce lieu que
seront effectuées les premières analyses, ainsi que le déclenchement des alertes.
Les données y seront stockées une première fois.

— Le Data Processing and Archiving Center au National Center for Supercomputing
Applications (NCSA), aux États-Unis. Les données seront stockées une seconde fois
afin d’éviter qu’un éventuel accident puisse engendrer une perte des données. C’est
dans ce lieu que le traitement des données en temps réel sera effectué, et que la
moitié du traitement des données pour les publications des données (Data Release)
sera effectué.

— Le Satellite Processing Facility au Centre de Calculs de l’IN2P3 à Lyon. Les données y
seront aussi dupliquées, de manière à pouvoir prévenir d’un éventuel accident ré-
sultant à une perte des données. C’est dans ce lieu que l’autre moitié du traitement
des données pour les Data Release sera effectuée.

Tous les sites seront liés entre eux à l’aide d’un réseau de fibres optiques spécialement
dédié au projet LSST.

2.1.2.1 Configuration optique

Le télescope et ses miroirs doivent respecter les exigences exprimées par les pro-
grammes scientifiques. L’une des premières contraintes à respecter est la surface et la
profondeur du ciel observé. Ces deux quantités dépendent de l’étendue du télescope et
du temps d’observation. L’étendue d’un télescope est définie comme étant le produit
de la surface du miroir primaire par son champ de vue. Afin de conserver une qualité
d’image homogène, il est préférable que le champ de vue ne dépasse pas les 10 deg2 (LSST
SCIENCE COLLABORATION et al. [2009]). Pour arriver à la profondeur 27,5 mag (bande r )
sur toute la durée du relevé de LSST, il est nécessaire de trouver un équilibre avec le coût
du projet. Le choix de la durée de 10 ans résulte de cet équilibre. La dimension du miroir
primaire dépend de la portion du ciel couverte et de la profondeur désirée. Pour obtenir
une profondeur de champ respectant les contraintes établies précédemment, à savoir la
détection d’objets allant jusqu’à une magnitude en bande r de 24,5 par visite, et de 27,5
en additionnant les images sur les 10 années du relevé, on aboutit à un miroir primaire
ayant une diamètre effectif 6,67 m. La courbe bleue sur la figure 2.5 montre la profondeur
atteignable en fonction du nombre d’années de relevé.

Le système optique du télescope LSST est basé sur la formule d’un “Paul Baker”, ce
qui correspond à un système composé de 3 miroirs dont 2 formés sur le même bloc de
verre. Le système de miroirs est décrit dans la partie gauche de la figure 2.6. Le miroir
principal (M1) est un miroir concave de 8.4 m de diamètre, dans lequel se trouve le miroir
tertiaire (M3), aussi concave, de 5 m de diamètre. Les positions relatives de M1 et M3 ont
été ajustés pendant le processus de fabrication de telle manière qu’ils possèdent le même
axe de symétrie. La surface effective du miroir primaire est de 35 m2, ce serait équivalent
à un miroir entier ayant un diamètre effectif de 6,67 m.

Les photons arrivent ainsi sur M1, sont réfléchis vers le miroir convexe M2 de 3,4 m de
diamètre avant d’atteindre le miroir M3 et de terminer leur course dans la caméra.

Cet ensemble permet ainsi de réaliser la large étendue de LSST de 319 m2 deg2 pour
une distance focale effective de 10,3 m.

On obtient avec cette configuration un télescope de grande envergure mais relative-
ment compact, comme on a pu le remarquer sur la figure 2.3. Ceci permet à la fois un
grand champ de vue ainsi que de simplifier le pointé de l’instrument dans une direction
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FIGURE 2.5 – Profondeur de champ (IVEZIC et al. [2018])

La magnitude limite que l’on peut atteindre à 5σ dépend de la taille du miroir principal et
du temps d’observation. Le tracé montre les 3 courbes pour des diamètres allant de 3,5 m,
6,5 m (correspondant, en première approximation, au diamètre effectif choisi pour LSST) et
12 m.

FIGURE 2.6 – Système de miroirs pour LSST

Configuration optique du télescope (figure de gauche) et de sa camera (figure de droite).
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donnée du ciel. La durée nécessaire pour réaliser une élévation du télescope de 3,5°, ou
de réaliser un déplacement azimutal de 7° est de 5 secondes, l’erreur sur la direction du
pointage étant inférieure à 0,1”.

La caméra (figure 2.7) est placée au centre du miroir M2. Sa taille (1,6 m de diamètre et
3 m de long) et sa masse de 2800 kg fait d’elle la plus grande caméra jamais construite. Elle
est constituée du plan focal ainsi que de l’électronique nécessaire à la lecture des CCD, de
l’obturateur, d’un système changeur de filtres permettant de placer l’un des 6 filtres (u, g,
r, i, z, y) devant le plan focal, ainsi que des lentilles L1, L2 et L3. La partie contenant le plan
focal et l’électronique sera incluse dans un cryostat, fermé par la lentille L3. Les 3 lentilles
forment le correcteur de champ et permettent d’annuler les aberrations chromatiques
introduites par les filtres et la fenêtre du cryostat.

FIGURE 2.7 – Caméra de LSST

Le changeur de filtres permet de positionner un filtre sur le carrousel de manière au-
tomatisée parmi les 5 installés, le sixième devant être installé manuellement à la place
de l’un de ces 5 en dehors des périodes d’observations. L’obturateur est positionné entre
le carrousel et le plan focal. Il est composé de deux rangées de deux pales, permettant
d’obtenir une exposition uniforme des pixels. L’ouverture de l’obturateur s’effectue dans
un premier temps à l’aide de la première rangée de pales, puis la fermeture avec l’autre
rangée, assurant ainsi que chaque pixel soit exposé pendant la même durée. Le temps
d’ouverture et de fermeture de l’obturateur est d’une seconde.

Le plan focal (figure 2.8) de la caméra représente l’un des défis les plus ambitieux du
télescope LSST. Il est constitué de 201 capteurs CCD, chacun constitué de 4096× 4096
pixels. Les 189 capteurs CCD disposés en lots (rafts) de 3× 3 CCDs (grille principale, en
bleu sur la figure 2.8), totalisant 3 milliards de pixels de 10 µm de coté, serviront à la prise
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de donnés astronomiques. Étant donné que le champ de vue de la caméra est de 9,6 deg2,
la résolution d’un pixel est de 0,2 ”. Derrière chaque raft se trouve l’électronique néces-
saire à la lecture des CCD, permettant de traiter le signal photoélectrique et de le trans-
former en signal numérique. Les rafts seront maintenus à une température de -100 °C à
l’aide du cryostat, de manière à maintenir les capteurs CCD à leur température optimale
et de limiter le bruit thermique. La fraction de surface du plan focal sensible aux photons
est de 93% et le temps de lecture des CCD sera de 2 secondes.

FIGURE 2.8 – Mosaïque de CCDs sur le plan focal de LSST

On distingue en bleu les 21 rafts de 3×3 capteurs CCD permettant la prise de données en
bleu, et les 4 rafts avec les CCD de contrôle du front d’onde en vert et les CCD de guidage en
jaune.

Les 4 CCD de contrôle du front d’onde (Wavefront Sensors en vert sur la figure 2.8) et
les 8 CCD de guidage (Guide Sensors en jaune) sont disposés dans les coins de la grille
des CCD dédiés aux observations. Le contrôle du front d’onde (ANGELI et al. [2014]) est
effectué en mesurant l’intensité lumineuse d’une distribution d’étoiles à équidistance en
amont et en aval du plan focal. Pour cela, deux CCD identiques à ceux de science, mais
de taille deux fois plus petite (2048×4096 pixels) sont placés à une distance d’un 1 mm
en amont et en aval du plan focal, de manière à obtenir des images intra et extra focales
(figure 2.9).

Les 8 CCD de guidage, disposés sur les coins (Guide Sensors, en jaune, sur la figure 2.8)
permettront de vérifier la position relative du télescope par rapport au champ d’étoiles
(astrométrie), à raison de 10 mesures par seconde.

Le lot de filtres (figure 2.10) est inspiré du système de filtre de SDSS (FUKUGITA et al.
[1996]). Une bande y a pu être rajoutée étant donné que la sensibilité des capteurs CCD
est encore élevée pour des longueurs d’ondes voisines de 1 µm. L’ajout de cette bande est
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FIGURE 2.9 – CCD de contrôle du front d’onde de LSST

Les CCD de contrôle du front d’onde de LSST sont disposées en amont et en aval du plan
focal, représenté par la ligne en pointillés rouge.

en particulier motivé par les observations des objets fortement rougis, ou possédant un
décalage spectral vers le rouge élevé. Le télescope LSST pourra ainsi capter des photons
dont la longueur d’onde est comprise entre 320 nm et 1100 nm (IVEZIC et LSST SCIENCE

COLLABORATION [2011]).

Le tableau 2.2 résume les principales caractéristiques du télescope LSST.

quantité conception
site Cerro Pachón, Chili
début des observations pour la science 2022
configuration optique Paul-Backer modifiée
diamètre du miroir primaire 8,4 m
diamètre effectif 6,67 m
distance focale 10,3 m

rapport f
D 1,23

couverture du ciel 20 000 deg2

taille du champ 9,62 deg2

étendue 319 m2 deg2

résolution angulaire 0,2”/pixel
nombre de pixels 3,2×109

temps d’exposition par visite 2×15 s
filtres 6 filtres (u, g , r , i , z, y)
bande spectrale 320–1100 nm

TABLEAU 2.2 – Spécifications du télescope LSST (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011])

2.1.3 Stratégie d’observation

La stratégie d’observation sera déterminée de manière à minimiser les temps morts,
avec une sélection de filtres appropriée aux conditions météorologiques. Elle comportera
les éléments suivants :

11. La qualité des images astronomiques prises dépend de la masse d’air, c’est-à-dire de la quantité d’at-
mosphère terrestre traversée par les rayons lumineux pour atteindre le télescope. Au niveau de la mer et
dans la direction zénithale, la valeur de la masse d’air est égale à 1.
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FIGURE 2.10 – Filtres u, g , r , i , z et y de LSST (IVEZIC et al. [2018])

Les courbes pleines montrent les bandes passantes de LSST avec les filtres u, g , r , i , z et
y en fonction de la longueur d’onde. Cela tient compte de la transmission des filtres, de
l’atmosphère (pour une masse d’air 11 de 1,2 montrée par la courbe en pointillés), de la
réflectivité des miroirs et la transmittance de l’optique réfractive ainsi que de l’efficacité
quantique des capteurs CCD.
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— Le relevé principal (Wide-Fast-Deep Survey region) permettra de répondre à la plu-
part des objectifs scientifiques. Il comptera pour 85-90% du temps d’observation,
et sera optimisé de manière à obtenir des observations homogènes en profondeur
et en nombre de visites sur un ensemble de 18000 deg2.

Cette proposition permet d’obtenir des observations pour les 6 filtres, en observant
chaque champ tous les 3 jours environ (avec un filtre différent).

— L’extension de plan écliptique nord (North Ecliptic Spur) permettra d’atteindre
l’écliptique pour des ascensions droites plus élevés que celles couvertes par le
champ principal. Ce champ n’inclura pas les filtres u et y .

— Les observations du plan galactique (Galactic Plane) couvrent la région où LSST
sera confronté à des zones de densité de sources stellaires extrêmes. Ces zones se-
ront typiquement couvertes par un nombre de visites plus faible que pour le relevé
principal.

— Le pôle Sud céleste (South Celestial Pole) correspond a une extension couvrant les
zones ayant une déclinaison inférieure à la limite du relevé principal.

— Les champs profonds (Deep Drilling Fields) seront des zones observées avec des
séquences étendues. Les propositions de champs profonds incluent souvent une
certaine combinaison de filtres de manière à ce que l’information en couleur soit
disponible pour les objets variables et transitoires. Pour le moment, seulement 4
champs profonds de LSST ont été sélectionnés et annoncés. On s’attend à ce que
plus de champs profonds soient sélectionnés dans le relevé final.

FIGURE 2.11 – médianes des profondeurs de champ en bande r à 5σ sur les images additionnées
durant les 10 années du relevé (minion_1016)

À l’heure d’écriture de ce manuscrit, la stratégie d’observation n’est pas encore fixée,
on peut d’ailleurs constater que plusieurs stratégies d’observation sont discutées dans
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MARSHALL et al. [2017]. Le simulateur d’opérations OpSim 12 réalisé par la collaboration
du projet LSST permet de simuler un programme d’observations. Ces simulations com-
prennent la position des objets dans le ciel, ainsi que les conditions d’observation, telles
que la phase de la Lune, la brillance du ciel ou le seeing. La base de référence pour la
cadence de LSST (MARSHALL et al. [2017]), produite à l’aide de la version 3.3.5 de ce si-
mulateur d’opérations (minion_1016), comprend les caractéristiques résumées dans le
tableau 2.3.

Plusieurs autres cadences sont à l’étude, notamment pour améliorer les observations
de SNIa. En effet, avec un total d’environ 800 visites à un même endroit étant espacées
dans le temps approximativement uniformément sur une durée de 10 ans, il n’est pas clair
que LSST offrira des courbes de lumière de SNIa avec un échantillonnage suffisamment
dense. Les cadences de type « Rolling » (COOK et RIDGWAY [2014]) proposent une solution
pouvant améliorer le taux d’échantillonnage d’un facteur 2 ou plus, sur une partie du
ciel pendant toute la durée du relevé, ou, sur tout le ciel observé pendant une période
déterminée, tout en maintenant une uniformité suffisante pour les objectifs scientifiques
du relevé qui le requièrent.

Les observations du relevé principal devaient apporter des SNIa ayant un décalage
spectral vers le rouge z < 0,4. L’homogénéité de la distribution de SNIa sur ce champ est
un facteur qui devrait faciliter la mise en évidence d’éventuelles anisotropies de l’Univers
(chapitre 4). Les observations des champs profonds permettront d’observer des SNIa à
plus haut décalage spectral, compris principalement dans la fenêtre 0,4 < z < 1,2.

On estime qu’un grand volume de données sera produit : 15 To par nuit, soit plus de 50
Po en 10 ans. Pour traiter cet immense volume de donnés il sera nécessaire de concevoir
une chaîne de production performante.

12. https://www.lsst.org/scientists/simulations/opsim
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élément valeurs
nombre total de visites 2447931, avec 85,1% passés sur le relevé principal,

6,5% sur l’extension du plan de l’écliptique nord,
1,7% sur le plan galactique, 2,2% sur les observa-
tion du pôle sud céleste et enfin 4,5% pour 5 champs
profondsa

visites par nuit entre 88 et 1104, médiane à 816
nuits d’observation 3026
temps de positionnent moyenne : 6,8 s, médiane : 4,8 s
efficacité du relevéb 73%
durée totale d’exposition 73,4×106 s, après 10 ans d’observations
changements de filtres par nuit moyenne : 4,3, premier quartile (25%) : 2, dernier

quartile (75%) : 6
seeing (bande r ) 0,93” (médiane effective)
profondeurs de champ pour
chaque visites uniques

médianes pour chaque filtre : mu = 23,14, mg =
24,47, mr = 24,16, mi = 23,40, mz = 22,23, my =
21,57.c

champs du relevé principal 2293 champs se chevauchant
visites par bande (médianes) u : 62, g : 88, r : 199, i : 201, z : 180, y : 180d

profondeurs de champ sur les
images additionnées durant les 10
années du relevé principal

médianes pour chaque filtre : mu = 25,4, mg = 27,0,
mr = 27,1, mi = 26,4, mz = 25,2, my = 24,4e

nombre de masses d’air (airmass) médiane sur le relevé principal : 1,5 (1,25 , 1,20, 1,26
pour les bandes u, r et z)

couverture du relevé principal 18 000 deg2

nombre de visites reçues par
chaque champ, en sommant
sur toutes les bandes spectrales
durant les 10 années du relevé

> 888 visitesf

médianes des erreurs sur les pa-
rallaxes (et sur les mouvements
propres) sur le relevé principal

0,62 millisecondes d’arc (0,17 millisecondes d’arc par
an), pour les sources brillantesg, et de 7,9 millise-
condes d’arc (2,3 millisecondes d’arc par an) pour les
sources ponctuelles ayant une magnitude en bande
r valant mr = 24h

a les 5 champs profonds sont discutés ici : https://community.lsst.org/t/

deep-drilling-whitepapers/732/3
b l’efficacité du relevé correspond au rapport entre la durée d’exposition des capteurs CCD (obturateur ou-

vert) sur la durée totale d’observation (somme des durées ou l’obturateur est ouvert et fermé, du fait du
temps de lecture des CCD et du temps de positionnement du télescope)

c la profondeur de champ étant définie comme la magnitude limite d’une source détectée avec une précision
de 5σ

d Ces médianes dépassent le nombre de visites requis (spécification de conception du IVEZIC et LSST
SCIENCE COLLABORATION [2011], valant (56, 80, 184, 184, 160, 160) respectivement pour les bandes (u, g , r ,
i , z, y)). C’est un résultat est encourageant, étant donné que seulement 85% du temps d’observation a été
consacré au relevé principal.

e La distribution des profondeurs de champs des images additionnées est équitablement uniforme sur le
champ principal, comme on peut le constater sur la figure 2.11.

f l’exigence établie dans IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011] est de 825 visites par champ
g limitées en supposant une précision sur l’astrométrie relative de 10 millisecondes d’arc
h en supposant une distribution spectrale en énergie uniforme

TABLEAU 2.3 – Résumé des résultats de la simulation obtenue avec la base de référence (minion_-
1016) 60
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2.2 Chaîne de production

2.2.1 Vue d’ensemble

Le logiciel de traitement des données de LSST (LSST SCIENCE COLLABORATION et al.
[2007], SWINBANK et LSST SCIENCE COLLABORATION [2017]), aussi appelé le Stack (em-
pilement) LSST, est la collection des codes informatiques écrits en C++ et Python par
l’équipe LSST Data Management permettant de traiter les images de LSST, les alertes
signalant les objets transitoires, ainsi que les catalogues. La figure 2.12 (JURIĆ et LSST
SCIENCE COLLABORATION [2013]) donne un aperçu des principaux types de données que
le logiciel de traitement des données de LSST produira. Les données générées se classe-
ront dans deux types d’analyses, à savoir une analyse rapide et une analyse plus lente,
pouvant se recouvrir, résumées dans le tableau 2.4.

élement analyse rapide analyse plus lente
stockage des pro-
duits

base de données de niveau 1 base de données de niveau 2

intérêts de l’ana-
lyse

caractérisation rapide des
phénomènes astrophysiques
révélés par leur nature dépen-
dante du temps (par exemple
la détection des supernovas
superposées à des galaxies
étendues et brillantes)

publication de données
stables, utilisables pour les
analyses scientifiques

données produites soustractions d’images, cata-
logues des sources détectées
sur les images soustraites, ob-
jets astrophysiques identifiés
comme variables ou apparte-
nant au système solaire ainsi
que les alertes correspondant
aux nouvelles sources détec-
tées sur les images soustraites

publication de données
(data release) incluant les
images calibrées, les addi-
tions d’images, les catalogues
d’objets caractérisés (qu’ils
soient détectés sur les images
additionnées ou sur les visites
uniques) ainsi que le retrai-
tement de toutes les données
produites du niveau 1

type de données perpétuellement mises à jour statiques
périodicité base journalière, et alertes pu-

bliées dans les 60 secondes
après observation

base annuelle (6 mois pour les
deux premières)

TABLEAU 2.4 – Niveaux d’analyse de la chaîne de traitement de données de LSST

La figure 2.13 illustre l’organisation de la chaîne de production qui sera mise en œuvre
pour le traitement des données de LSST permettant d’obtenir, entre autres, des courbes
de lumières pour les SNIa. Dans ce manuscrit on s’intéressera principalement à l’étape
Process CCD permettant d’obtenir des images calibrées (Calibrated Exposure), une étape
nécessaire de la chaîne de production des données. Les premières corrections (bruit de
lecture des capteurs CCD, optique...) sont effectuées préalablement. Lors de cette étape,
des algorithmes détectent les sources et calculent les positions (astrométrie) et les magni-
tudes (photométrie). Les soustractions d’images sont réalisées ensuite, après calibration
et superposition d’images.
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FIGURE 2.12 – Aperçu des données produites par le logiciel de traitement des données de LSST
(JURIĆ et LSST SCIENCE COLLABORATION [2013])
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FIGURE 2.13 – Chaîne de production des données pour LSST

Les images du CFHT (Canada France Hawaï Telescope) des champs profonds pos-
sèdent une résolution proche de celles qu’obtiendra LSST, et permettent de tester la chaîne
de production.

2.2.2 De l’image brute aux premières corrections

La calibration instrumentale et atmosphérique est basée sur deux types de mesures
distinctes :

— la détermination de la sensibilité instrumentale en utilisant des sources lumineuses
calibrées (CCOB 13, projet StarDICE 14) (SWINBANK et LSST SCIENCE COLLABORA-
TION [2017]).

— la mesure directe de la transmission atmosphérique qui sera déterminée par spec-
trographie effectuée sur des étoiles standard dans le champ observé par LSST, à
l’aide du télescope auxiliaire dédié à la calibration (SEBAG et al. [2014])

Les mesures instrumentales et atmosphériques ainsi que les calculs nécessaires pour
reconstruire le système, allant des photons émis au dessus de l’atmosphère à la lecture
du signal par l’électronique des détecteurs du télescope, sont décrites par BURKE et al.
[2010].

BURKE et al. [2010] expose en détail les différentes étapes de calibration nécessaires
à la prise de données avec LSST, tandis que SEBAG et al. [2014] décrit les systèmes de
calibration mis en jeu.

13. Banc de Caractérisation Optique de la Caméra (BURKE et al. [2010])
14. une description détaillée de ce projet est donnée par le lien suivant : http://supernovae.in2p3.

fr/~llg/DICE/StarDICE/slides/StarDICE-status-LSST-France-20180117.pdf
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2.2.3 Détection des sources, addition et soustraction d’images

L’étape « process CCD » permet de générer les images calibrées (photométrie et astro-
métrie) ainsi qu’un catalogue de sources. Pour cela, un catalogue extérieur d’étoiles ré-
férence est utilisé (en l’occurrence c’est le relevé GAIA (LURI et al. [2018]) qui sera utilisé
pour LSST), et en réalisant un ajustement, les coordonnées des sources sont déduites. On
note que pour les données du CFHT, retraitées avec cette chaîne de production, qui se-
ront présentées dans la suite de ce chapitre, c’est le catalogue USNO-A2 15 qui est utilisé
comme catalogue de référence.

Lorsqu’on a plusieurs images calibrées, on peut les additionner (étape de coaddition)
de manière à obtenir une image plus profonde. Avant la coaddition, il est possible de réali-
ser une étape préalable supplémentaire, appelée Astrométrie simultanée (figure 2.13) per-
mettant de réaliser un ajustement astrométrique entre les images calibrées, de manière à
obtenir des coordonnées plus précises. On peut constater dans l’Annexe B l’amélioration
de la précision astrométrique obtenue à l’aide de l’astrométrie simultanée (joincal) sur un
lot d’images provenant du télescope CFHT. L’amélioration de la précision astrométrique
obtenue par l’ajustement astrométrique simultané permettra d’avoir une meilleure pré-
cision lors de l’étape d’addition d’images. Des soustraction d’images seront ensuite réali-
sées, de manière à mettre en évidence les objets dont le flux lumineux varie en fonction
du temps.

2.2.4 Extraction des courbes de lumière

Des algorithmes permettent de détecter les sources variables à partir des soustrac-
tions d’images. Des mesures de photométrie forcée seront réalisées sur ces sources. La
photométrie forcée consiste à la mesure d’un flux dans un nombre donné de visites, en
fixant la position, et la forme d’un objet, indépendamment du fait que ce flux soit en des-
sous ou au dessus du seuil de détection pour des visites individuelles, par exemple lors-
qu’il s’agit de sources variables. De cette manière, les courbes de lumières pourront être
extraites.

La section suivante décrira les critères de qualité que la chaîne de production des don-
nées de LSST devra respecter.

2.3 Qualité astrométrique et photométrique requise

Le LSST Science Requirement Document (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION

[2011]) donne les exigences de LSST. On a travaillé sur la librairie validate_drp 16, permet-
tant de valider un ensemble de données sortant de la tâche ProcessCCD, à l’aide des Key
Performance Metrics décrites dans IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]. Cette
librairie fournit aussi des modèles analytiques de performance astrométrique et photo-
métrique suivant le LSST overview paper (IVEZIC et al. [2018]).

Les données entrantes à la librairie validate_drp sont les catalogues générés à partir
des images traitées ainsi qu’un fichier de configuration qui spécifie les images traitées et
les paramètres de validation suivants :

— Le rapport signal sur bruit minimum des sources considérées.

— La variabilité astrométrique attendue [mas]

15. http://tdc-www.harvard.edu/catalogs/ua2.html
16. Librairie originale accessible sur GitHub : https://github.com/lsst/validate_drp
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— La variabilité photométrique attendue [mmag]

— Les paramètres exigés (PA1, PF1, PA2, AM1, AF1, AM2, AF2, AM3, AF3) qui corres-
pondent à des paramètres permettant de valider la qualité des données et de leur
traitement. On discutera dans 2.3.1 et 2.3.2 ces paramètres et dans 2.3.3 on évaluera
ces paramètres sur un lot de données réel (champs profonds du CFHTLS).

Pour chacun des paramètres de qualité mesurés, plusieurs types d’exigences sont éta-
blis.

La valeur minimale (but minimum) représente la capacité ou la précision minimale
requise du système pour atteindre ses objectifs scientifiques.

La valeur de conception (spec. conception) représente l’exigence de conception du
système et sera utilisée comme base de tolérances techniques lors de l’élaboration. Les
exigences de conception devraient être réalisables dans la base de référence actuelle de
LSST. Cependant, au fur et à mesure que le développement du projet LSST progresse, il
est possible qu’il puisse y avoir des changements de capacités, amenant à un possible
éloignement de ces valeurs.

Dans certains cas, les objectifs étendus (but étendu) sont spécifiés. Ils correspondent
aux capacités du système souhaitables, qui amélioreront les analyses scientifiques si elles
pouvaient être réalisées. Les objectifs étendus doivent être atteints s’ils n’augmentent pas
de manière significative les coûts, les délais ou les risques, et à la condition de ne pas
engendrer une altération d’autres paramètres du système.

2.3.1 Exigences sur la qualité astrométrique

La précision astrométrique est évaluée sur des mesures d’astrométrie relative (répé-
titivité), ainsi que d’astrométrie absolue. Elle se doit de respecter certaines exigences,
données dans la section 3.3.5.1 du LSST Science Requirement Document (IVEZIC et LSST
SCIENCE COLLABORATION [2011]).

La mesure de l’astrométrie relative est basée sur l’estimation de l’écart standard pour
des paires d’étoiles ayant une séparation de D minutes d’arc. Pour LSST, le LSST Science
Requirement Document considère trois distances caractéristiques D, à savoir 5’, 20’ et
200’ 17. La distance de 5’ correspond en première approximation à la taille du champ ob-
servé par un capteur CCD individuel. Ainsi, les estimations d’astrométrie relative réalisées
pour une distance D de 5’ devraient donner un aperçu de la dispersion à l’échelle d’un
capteur CCD. De la même manière, la distance de 20’ à été choisie afin d’estimer cette
dispersion à l’échelle d’un raft, comprenant 3×3 CCDs, et celle de 200’ pour s’intéresser à
des distances relatives à l’échelle de la caméra entière (qui correspond aux 21 rafts dédiés
aux observations scientifiques, montrés dans la figure 2.8).

Afin d’obtenir une estimation de la précision en astrométrie relative, on sélectionne,
pour chaque source que l’on considère, toutes les sources se trouvant à un distance com-
prise dans la couronne représentant l’intervalle [D−1′,D+1′] , illustrée par la figure 2.14.
On obtient ainsi des couples de sources séparées de distances dcouple que l’on estime 18.
On peut ensuite estimer l’écart quadratique moyen associé à chaque couple et ainsi es-
timer les valeurs des différents paramètres à comparer aux valeurs exigées par le LSST
Science Requirement Document.

Le LSST Science Requirement Document stipule les exigences suivantes :

17. où 1’ représente une minute d’arc
18. Ces distances dcouple sont donc toutes comprises dans l’intervalle [D−1′,D+1′]
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FIGURE 2.14 – Calcul de la RMS de la distance pour des paires séparées de D minutes d’arc

Pour chaque étoile, sont associées les étoiles séparées par une distance de D± 1′ et per-
mettant d’établir des couples ayant une séparation relative d . Ces distances d sont ensuite
calculées pour chaque visite. Pour chaque couple de sources l’écart standard doit ensuite
être calculé, de manière à pouvoir les comparer aux paramètres exigés.

— Une exigence portant sur la médiane des écarts standard des distances astromé-
trique relatives. En effet, pour des couples d’étoiles ayant une séparation de D mi-
nutes d’arc, cette médiane ne doit pas dépasser le critère AMx 19

— Une exigence sur la déviation à cette médiane, stipulant qu’une fraction inférieure à
AFx % de l’échantillon ne doit dévier de plus de ADx millisecondes d’arc par rapport
à la médiane.

Les valeurs des paramètres de précision astrométrique exigés AMx, AFx et ADx sont
décrites dans le tableau 2.5. Ces valeurs correspondent aux exigences dans les bandes r
et i , pour les sources brillantes et non résolues 20.

Ces exigences ont été établies afin d’atteindre la précision nécessaire pour parvenir
aux objectifs scientifiques décrits en section 2.1.1.

Afin de pouvoir vérifier que les exigences établies par le LSST Science Requirement
Document ne sont pas dépassées, il faudra tenir compte du fait qu’environ un quart des
étoiles dites « bleues » 21, et la moitié des étoiles dites « rouges » 22 ayant une magnitude en
bande r inférieure à 20 se déplacent avec une vitesse supérieures à 10 millisecondes d’arc
par an (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]). Une possibilité est de considé-
rer des sources non résolues extragalactiques telles que les quasars 23. Une autre possibi-

19. L’indice x, (où x = {1,2,3}), renvoie aux paramètres exigés pour des distances relatives D de D =
{5′,20′,200′}.

20. Une source non résolue correspond à une source pour laquelle la taille angulaire est trop petite pour
les détails de sa structure puissent être révélés. Les étoiles et les quasars peuvent être considérés comme
des sources non résolues.

21. où mg −mr < 1
22. où mg −mr > 1
23. Pour des magnitudes inférieures à 20 (en bande r ), la densité de présence des quasars est de l’ordre

de 60 par degré carré, impliquant une séparation relative moyenne autour de 4’ (IVEZIC et LSST SCIENCE

COLLABORATION [2011]).
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quantité spec. conception but minimum but étendu
AM1 (mas) 10 20 5

AF1 (%) 10 20 5
AD1 (mas) 20 40 10
AM2 (mas) 10 20 5

AF2 (%) 10 20 5
AD2 (mas) 20 40 10
AM3 (mas) 15 30 10

AF3 (%) 10 20 5
AD3 (mas) 30 50 20

TABLEAU 2.5 – Paramètres de validation astrométriques (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION

[2011])

lité est de considérer des étoiles en évaluant ces critères sur un lot d’images couvrant une
période temporelle suffisamment courte, de manière à minimiser au maximum cet effet.

2.3.2 Exigences sur la qualité photométrique

Les mesures photométriques avec LSST seront effectuées dans le système de magni-
tudes AB. Pour chacune des 6 bandes spectrales du LSST, à savoir les filtres u, g , r , i , z, y
(voir figure 2.10), la magnitude AB mbande est définie de la manière suivante :

mbande = −2.5log10

(
Fbande

3631Jy

)
(2.1)

Fbande correspond au flux mesuré, tenant compte de la réponse du système pour une
bande donnée. Il équivaut à l’intégrale du flux reçu par unité de longueur d’onde avant
de traverser l’atmosphère terrestre fν(λ), exprimé en Janskys (Jy) 24 en tenant compte de
la réponse du système (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]) :

Fbande =
∫ +∞

−∞
fν(λ)φbande (λ)dλ (2.2)

Le facteur φbande (λ) dans l’équation (2.2) correspond à la réponse normalisée du sys-
tème, liée à la transmittance dans la bande considérée de l’atmosphère et du télescope
(filtre + reste du système) Sbande (λ), et inversement proportionnelle à la longueur d’onde
λ, dû au fait que les capteurs CCD sont des dispositifs de comptage de photons (IVEZIC et
LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]) :

φbande (λ) =
λ−1 Sbande (λ)∫ +∞

−∞ λ−1 Sbande (λ)dλ
(2.3)

Afin d’obtenir des mesures photométriques avec un niveau d’erreur inférieur à 1%,
il sera nécessaire de connaître la transmittance Sbande (λ) avec une précision suffisante.
Cette quantité sera mesurée avec précision durant la période de commissioning 25 à l’aide
d’observations d’objets ayant les distributions spectrales en énergie les plus pertinentes,

24. Le Jansky (Jy) est défini de la manière suivante : 1 Jy = 10−26 W Hz−1 m−2

25. La période de commissioning correspond à la période entre la première lumière de LSST (attendue
pour 2020) et le début du relevé (qui devrait débuter en 2022).
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telles des étoiles en séquence principale ou des galaxies. Les exigences sur la précision de
la calibration photométrique sur l’échelle de magnitudes AB sont indiquées dans le LSST
Science Requirement Document.

Ainsi, en ce qui concerne la précision photométrique, le LSST Science Requirement
Document (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]) stipule des exigences sur la
photométrie relative (répétabilité), la stabilité du système à travers le ciel, les points zéro
pour chaque bande spectrale, et la conversion dans un système de flux physique connu
(en l’occurrence l’échelle de magnitudes AB).

2.3.2.1 Répétabilité photométrique (photométrie relative)

La précision photométrique doit respecter les exigences données dans la section 3.3.4.1
du LSST Science Requirement Document (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]).
Ces exigences importent afin de pouvoir mener à bien plusieurs objectifs scientifiques de
LSST, à savoir l’estimation des décalages spectraux vers le rouge par photométrie, la sé-
paration des populations stellaires, ainsi que l’observation de phénomènes variables tels
que les transits d’exoplanètes devant des étoiles ou l’obtention des courbes de lumière
des SNIa.

La mesure de la photométrie relative est effectuée en considérant les distributions des
magnitudes obtenues pour chaque source provenant d’un lot d’images. On peut ensuite
estimer des paramètres nécessaires pour effectuer la comparaison avec les paramètres
exigés par le LSST Science Requirement Document, qui sont les suivants :

— Un paramètre ne devant pas être dépassé PA1, correspondant à la valeur maximale
de la moyenne des écarts types associées à la distribution de chaque source.

— Une exigence sur la proportion déviant à cette valeur, stipulant qu’une fraction in-
férieure à PF1 % de l’échantillon ne doit dévier de plus de PA2 millimagnitudes par
rapport à la moyenne des écarts types associés à la distribution de chaque source.

Les valeurs des paramètres PA1, PF1 et PA2 données par le LSST Science Requirement
Document sont montrées dans le tableau 2.6. Ces valeurs correspondent aux exigences
photométriques sous les filtres g , r , et i , et peuvent, pour les filres u, g et y , être augmen-
tées de 50%.

quantité spec. conception but minimum but étendu
PA1 (mmag) 5 8 3

PF1 (%) 10 20 5
PA2 (mmag) 15 15 10

TABLEAU 2.6 – Paramètres de validation photométrique (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION

[2011])

2.3.2.2 Uniformité des points zéro photométriques

La largeur de la distribution (RMS) des erreurs sur les points zéros 26 de photométrie
(la stabilité du système à travers le ciel) ne doit pas dépasser PA3 mmag, et pas plus de
PA2 % de la distribution ne doit pas dépasser PA4 mmag.

Les valeurs des paramètres PA3 et PA4 énumérées dans le tableau 2.7 peuvent être
doublées pour la bande spectrale u.

26. voir section 2.3.2
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quantité spec. conception but minimum but étendu
PA3 (mmag) 10 15 5

PF2 (%) 10 20 5
PA4 (mmag) 15 20 15

TABLEAU 2.7 – Paramètres de validation photométrique des points zéro (IVEZIC et LSST SCIENCE

COLLABORATION [2011])

2.3.2.3 Photométrie absolue sur toutes les données

Le système photométrique de LSST doit pouvoir se transformer dans une échelle phy-
sique (par exemple des magnitudes AB) avec une précision de PA6 mmag.

quantité spec. conception but minimum but étendu
PA6 (mmag) 10 20 5

TABLEAU 2.8 – Paramètres de validation photométrique absolue (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLA-
BORATION [2011])

2.3.3 Estimation des qualités photométrique et astrométrique sur un
lot de données

2.3.3.1 Lot de données

Des images provenant de relevés précédents ont été utilisées pour l’expérimentation
et le développement du logiciel LSST. Dans ce qui suit, on se penchera sur le retraitement
effectué sur les images provenant de l’un des champs profonds observés par le télescope
CFHT (figure 2.15).

FIGURE 2.15 – CFHT

Le CFHT (Canada France Hawaï Telescope) est un télescope de type Cassegrain possédant
un diamètre 3,58 mètres de diamètre efficace, situé près du sommet du Mauna Kea à Hawaï,
à 4204 m d’altitude.

Le CFHTLS 27 (Canada France Hawaï Telescope Legacy Survey) correspond à un pro-
gramme ayant duré 5 ans et effectué conjointement par le Canada et la France. Le pro-
gramme CFHTLS Deep, correspond à 4 pointés indépendants de 1 deg2 réalisé avec les
filtres u, g , r , i et z, et effectués avec la caméra MegaCam, atteignant une profondeur

27. http://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHTLS/cfhtlsfinalreleaseexecsummary.html
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de champ de mu=26,3, mg =26,0, mr =25,6, mi =25,4, mz=25,0 en magnitudes AB. Les po-
sitions (α;δ) 28 des pointés correspondant à ces 4 champs sont : D1 (2,43;−4,49), D2
(10,01;2,21), D3 (14,32;52,68) et D4 (22,26;−17,73)).

La caméra du CFHT (MegaCam) 29 comporte 36 capteurs CCDs d’une taille de 2048×
4096 pixels. Le champ de vue couvert par cet imageur est de 1×1 deg2, avec une résolution
de 0,187 secondes d’arc par pixel. Le seeing astrométrique médian obtenu sur ces images
est de 0,7 secondes d’arc, ce qui correspond à une qualité comparable à celle que l’on
devrait obtenir avec le télescope LSST (environ 0,6 secondes d’arc).

La figure 2.16 montre un exemple d’image étalonnée (2048×4096 pixels) correspon-
dant à l’un des 36 capteurs CCD de MegaCam en bande r . La figure 2.17 montre un agran-
dissement d’une partie de cette image, de manière à ce qu’on puisse observer la pixel-
lisation. Les cercles verts correspondent aux positions détectées sur plusieurs visites et
donnent une idée de la précision astrométrique obtenue à l’aide des algorithmes de dé-
tection lors de l’étape ProcessCCD.

FIGURE 2.16 – Exemple d’une image calibrée

L’image correspond à l’image étalonnée de la visite 912206 appartenant au capteur CCD
n°12. Les cercles verts correspondent aux positions des sources détectées par les algo-
rithmes de l’étape process CCD. On constate que les sources présentant une saturation ont
été retirées.

Les paramètres de photométrie et d’astronomie sont évalués en utilisant un échan-
tillon appartenant au champ D3, sous le filtre r , afin de les comparer aux paramètres

28. Ascension droite (α) et déclinaison (δ), voir annexe C
29. http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/Megacam/
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FIGURE 2.17 – Agrandissement sur un portion d’une image calibrée

L’image correspond à un agrandissement de l’image étalonnée de la visite 912206 apparte-
nant au capteur CCD n°12. Les cercles verts correspondent aux positions des sources dé-
tectées par les algorithmes de l’étape process CCD lors de plusieurs visites. La largeur d’un
pixel correspond à 0,187 secondes d’arc.

exigés. Les tracés montrés dans les sections 2.3.3.2 et 2.3.3.3 sont basées sur un lot de
données composé des 16 visites ayant les identifiants suivants : 750195, 750196, 750197,
750198, 750199, 750597, 750598, 750599, 750600, 750886, 750887, 750888, 750889, 750890,
750891 et 750892. La première de ces visites est prise le jour 53169 (en jours Juliens modi-
fiés 30). La durée de répartition des visites d’environ 9 jours (voir figure 2.18) a été choisie
de manière à minimiser l’effet du mouvement propre que pourrait avoir certaines étoiles.

Sur ces 16 visites, on dénombre 43936 détections, appartenant à 2746 sources dis-
tinctes. On procède d’une part à une coupure des sources ayant un rapport signal sur
bruit inférieur à 100 afin de ne conserver que les sources brillantes. D’autre part on rejette
les sources étendues telles que les galaxies pour ne tenir compte que des sources non
résolues. On obtient, après sélection, 3072 détections appartenant à 192 sources.

2.3.3.2 Astrométrie

La figure 2.19 donne un aperçu de la qualité astrométrique sur l’ensemble des don-
nées. Le tracé représente les écarts standard sur la position de chaque source à travers
les différentes visites. On obtient une dispersion pour les objets de 12,4 mas pour les
étoiles ayant un rapport signal sur bruit supérieur à 100. Le modèle d’erreur astromé-
triques σastr om attendues (IVEZIC et al. [2018]) ajusté dans ce tracé est défini par :

σ2
astr om =

(
θ

SNR

)2

+σ2
s y s (2.4)

30. La date julienne correspond au nombre de jours écoulés depuis une date fixée par convention au 1er

janvier de l’an 4712 avant Jésus-Christ à 12 heures. La date julienne modifiée (MJD) possède son origine le
17 novembre 1858 à 0h00. Elle correspond donc à la date julienne à laquelle on soustrait 2 400 000,5 jours.
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FIGURE 2.18 – Tracé des visites en fonction du temps exprimé en jours

Ce tracé montre le numéro des 16 visites considérées en fonction de leur dates, exprimée
en jours juliens modifiés (MJD). L’origine temporelle de ce tracé correspond à la date de la
première visite considérée, pour le jour tmi n = 53169 (MJD).

où θ correspond au seeing, exprimé en mas, et où SNR correspond au ratio signal sur bruit,
et où σs y s correspond à la valeur limite inférieure due aux erreurs systématiques (mas).

Les tracés 2.20 et 2.21 représentent la distribution de la répétabilité astrométrique
pour des étoiles séparées par des distances D de 4’ à 6’ et de 19’ à 21’ respectivement.
Sur ces tracés, l’exigence sur l’astrométrie (spec. conception) sur le paramètre AM1 don-
née par IVEZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011] (section 2.3.1 est montrée par
la droite verticale rouge. La droite verticale noire représente la médiane des séparations
relatives, à comparer avec l’exigence AM1. La droite verte correspond à la limite au delà
de laquelle les valeurs sont considérées comme aberrantes (paramètre AD1), et au delà de
laquelle moins de AF1% de la distribution doit se trouver.

La dispersion obtenue sur l’astrométrie relative, (figure 2.20) est d’environ 11 mas,
ce qui est supérieur au paramètre AM1 requis par la spec. conception. L’exigence sur la
fraction de valeurs aberrantes ayant une écart standard (RMS) relatif supérieur dépassant
AM1 de AD1 (ce qui correspond aux valeurs au delà de AM1+AD1 = 10+20 = 30 mas, mon-
tré par la droite verticale verte) est de 1,42 %, ce qui est inférieur à la valeur maximale
exigée AF1 (spec. conception) de 10%.

Un résultat analogue est obtenu pour une séparation d’objets de 20’ (figure 2.21).
Cependant, une diminution de l’ordre 30% à 50% de la dispersion (paramètres AM)

est attendue lorsque l’ajustement astrométrique simultané (PAREJKO et ASTIER [2017])
sera mis en œuvre sur les images calibrées (étape “Simultaneous Astrometry” sur la fi-
gure 2.13). L’effet de cet ajustement astrométrique simultané est évalué dans l’annexe B.

Le test correspondant à des distances relatives de 200′ (indice x = 3) n’a pas pu être
effectué, étant donné que la taille des champs profonds du CFHT, mesurant seulement 1
deg2, n’était pas suffisante.

Le tableau 2.9 résume les valeurs mesurées sur les paramètres astrométriques de vali-
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FIGURE 2.19 – Qualité astrométrique

Ces graphiques correspondent aux tracés généraux de la qualité astrométrique sur l’échan-
tillon total. Le sous-échantillon bleu, délimité par les droites horizontales en pointillés
rouges, représente les étoiles ayant un ratio signal sur bruit supérieur à 100. Le tracé de
gauche montre la distribution des écarts standards (RMS) obtenus sur la position de chaque
sources. Les points sur le tracé de droite montrent ces écarts standard en fonction du rap-
port signal/bruit (SNR). La courbe pleine rouge ajustée correspond au modèle d’erreurs
astrométrique, les valeurs ajustées de θ et σs y s étant données dans la légende, (IVEZIC et al.
[2018]). Les lignes horizontales correspondent à l’écart standard médian obtenu, pour la
distribution ayant un ratio signal sur bruit (SNR) supérieur à 100 (ligne bleue) et ainsi que
pour l’échantillon total (ligne grise).
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FIGURE 2.20 – Tracé de l’astrométrie, RMS pour des paires d’étoiles séparées par D = 5’, en mas

FIGURE 2.21 – Tracé de l’astrométrie, RMS pour des paires d’étoiles séparées par D = 20’, en mas
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dation discutés précédemment.

quantité valeur mesurée paramètre requis (spec. conception) Contrainte respectée
AM1 11,03 mas 10 mas Non
AF1 1,91 % 10 % Oui
AM2 11,57 mas 10 mas Non
AF2 1,42 % 10 % Oui

TABLEAU 2.9 – Comparaison des paramètres astrométriques mesurés aux paramètres requis

On s’attend à satisfaire les exigences concernant l’astrométrie, une fois que l’étape
d’astrométrie simultanée sera mise en œuvre dans la chaîne de production.

2.3.3.3 Photométrie

La figure 2.22 montre les tracés de qualité photométrique sur l’ensemble des données.
La répétabilité photométrique est basée sur la magnitude mesurée pour chaque objet à
travers le nombre de visites. L’ajustement réalisé sur les points représentant l’erreur mé-
diane reportée en fonction de la magnitude correspond à l’ajustement au modèle d’er-
reurs photométriques attendu défini par IVEZIC et al. [2018]. Cette erreur photométrique
attendue se décompose, pour chaque visite unique, de la manière suivante :

σ2
1 =σ2

s y s +σ2
r and (2.5)

où σr and correspond à l’erreur photométrique aléatoire, et σs y s l’erreur photométrique
systématique. Celle-ci inclut les erreurs dues à la mauvaise connaissance de la réponse
instrumentale, mais n’inclut pas les erreurs sur les points zéros de photométrie. L’erreur
aléatoire pour une source ponctuelle, en fonction de la magnitude, est décrite par :

σ2
r and = (0.04−γ) x +γx2 (2.6)

où x = 100,4(m−m5) avec m5 correspondant à la profondeur limite à 5σ dans une bande
donnée (ici r ) et où γ est un paramètre dépendant de paramètres tel que la brillance du
ciel ou le bruit de lecture (IVEZIC et al. [2018]).

La dispersion obtenue (figure 2.23) est d’environ 8,5 mmag, ce qui dépasse la valeur
du critère PA1 établie dans les exigences de LSST. Les causes de cette dispersion élevée
restent à être comprises. Une piste à étudier pourrait être le calcul du flux ’base_PsfFlux’,
intégré en utilisant la PSF pourrait être erronée. Une autre piste pouvant expliquer la pré-
sence d’une dispersion excédentaire pourrait être la présence d’étoiles variables parmi
les sources considérées. Bien que l’on ait volontairement choisi un échantillon réparti sur
une durée courte (9 jours) afin de minimiser ce type d’effets, il existe une large zoologie
d’étoiles variables pouvant posséder des périodes allant de quelques minutes à plusieurs
années (PERCY [2007]).

La figure 2.24 montre la distribution des erreurs sur les points zéro de photométrie,
centrée sur la valeur médiane de ces erreurs.

Le tableau 2.10 résume les valeurs mesurées sur les paramètres photométriques de
validation discutés précédemment.

Les valeurs mesurées des paramètres PA1 et PA2 dépassent les spécifications de concep-
tion. Les origines de cette dispersion doivent être élucidées. On constate que bien que les
valeurs mesurées ne soient pas toujours inférieures aux paramètre exigés de conception
pour LSST, elles sont toujours inférieures aux valeurs du but minimal établies dans les
sections 2.3.1 et 2.3.2.
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FIGURE 2.22 – Qualité photométrique

Ces graphiques correspondent aux tracés généraux de la qualité photométrique sur l’échan-
tillon total. Le sous-échantillon bleu, délimité par les droites horizontales en pointillés
rouges, représente les étoiles ayant un rapport signal sur bruit supérieur à 100. Le tracé en
haut à gauche correspond à la distribution de la déviation standard (RMS) photométrique
de chaque source, tandis que le tracé en haut à droite montre ces distributions standard
en fonction de la magnitude en bande r moyennée sur chaque source. Le tracé d’en bas
à gauche représente l’erreur médiane reportée lors des mesures de flux en fonction de la
RMS pour chaque source. Le tracé d’en bas à droite représente, pour la courbe croissante,
l’erreur médiane reportée lors des mesures de flux, et pour la courbe décroissante, le rap-
port signal sur bruit (SNR) en fonction de la magnitude moyenne par source en bande r .
La courbe (rouge) ajustée sur les points représentant l’erreur médiane reportée en fonction
de la magnitude correspond à l’ajustement au modèle d’erreurs photométriques de (IVEZIC

et al. [2018]).
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FIGURE 2.23 – Tracé de la photométrie, RMS sur la distribution des magnitudes, en mmag

La déviation standard (RMS) et l’écart inter-quartile (IQR) sont calculés à partir de la distri-
bution des différences en magnitudes. Le tracé de gauche montre ces différences en fonc-
tion de la magnitude en bande r moyennée pour chaque source, tandis que le tracé de droite
montre la distribution de ces différences de magnitudes obtenues. L’écart inter-quartile re-
porté sur le graphique (IQR, en vert) est normalisé à la même échelle que la déviation stan-
dard (RMS, en rouge sur le graphique) de manière à ce que si la distribution était parfaite-
ment gaussienne on obtiendrait exactement la même valeur.

quantité valeur mesurée paramètre requis (spec. conception) Contrainte respectée
PA1 8,54 mmag 5 mmag Non
PF1 8,59 % 10 % Oui
PA2 18,58 mmag 15 mmag Non
PA3 0,09 mmag 10 mmag Oui
PF2 0,0 % 10 % Oui
PA4 0,14 mmag 15 mmag Oui

TABLEAU 2.10 – Comparaison des paramètres photométriques mesurés aux paramètres requis
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FIGURE 2.24 – Tracé de la photométrie PA3, en mmag

La distribution représentée correspond aux erreurs sur les points zéros de photométrie
soustraite de la valeur moyenne. Les lignes verticales rouges correspondent à l’écart type
de ces valeurs, à comparer à l’exigence PA3. La valeur moyenne obtenue sur les erreurs des
points zéros de photométrie est de 0,401 mag.

Conclusion

Dans un premier temps, les objectifs scientifiques, les aspects techniques et la straté-
gie d’observation du télescope relatif au projet LSST ont été discutés. Ses caractéristiques
en feront un outil particulièrement performant sur plusieurs champs scientifiques, à sa-
voir les phénomènes transitoires, le système solaire, la Voie Lactée et la cosmologie. La
stratégie d’observation définitive n’est pas encore déterminée et elle devra être optimisée
de manière à traiter au mieux les différents sujets scientifiques auquel ce télescope est
dédié.

Dans un deuxième temps, la chaîne de production de données a été abordée. Cette
chaîne de production permet de traiter les données brutes afin d’en sortir des images et
les catalogues de sources. Elle produira entre autres les courbes de lumière des SNIa, per-
mettant ainsi la détermination de leur distances de luminosité, nécessaires à l’estimation
des paramètres cosmologiques.

Le contenu de la troisième section de ce chapitre se focalise sur l’estimation de la
qualité des sources détectées sur des images étalonnées, obtenues à partir de l’un des
champs profonds du télescope CFHT et traitées à l’aide de la chaîne de production de
LSST. La qualité estimée a ainsi pu être comparée avec les exigences données par le IVE-
ZIC et LSST SCIENCE COLLABORATION [2011]. Certaines des valeurs estimées pour la pré-
cision photométrie et astrométriques dépassent de peu la précision requise. La précision
astrométrique devrait être suffisamment augmentée une fois que l’ajustement astromé-
trique simultané sera ajouté à la chaîne de production. Pour ce qui est de la précision
photométrique on devrait étudier si cette dispersion excédentaire ne provient pas des
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objets observés (par exemples les étoiles variables).
Le télescope LSST rendra possible l’observation de plusieurs milliers de SNIa sur une

large portion du ciel. Ces mesures permettront de caractériser le paramètre d’état de
l’énergie noire avec une précision jamais atteinte. De plus, le large champ couvert par
LSST devrait augmenter la probabilité de détection d’éventuelles dépendances direction-
nelles sur les paramètres cosmologiques (cet aspect sera abordé dans le chapitre 4).
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DES SNIa APPARTENANT À DES AMAS DE GALAXIES

Introduction

Ce chapitre traite des vitesses propres des galaxies hôtes, qui représentent une source
d’erreur systématique dans l’estimation des distances des SNIa. Dans les analyses cosmo-
logiques, une incertitude de l’ordre de 150–300 km/s est habituellement considérée pour
prendre en compte l’effet des vitesses propres (RIESS et al. [1997], CONLEY et al. [2011],
BETOULE et al. [2014]). Cependant, dans les amas de galaxies, les vitesses propres des
galaxies sont de l’ordre de 1000 km/s (COLLESS et DUNN [1996]). On montrera dans ce
chapitre que cet effet peut être corrigé pour les SNIa se trouvant à l’intérieur d’un amas
de galaxies.

Dans un premier temps, on montrera que les vitesses propres des galaxies hôtes des
SNIa sont une source additionnelle de variabilité dans l’estimation des distances à l’aide
des SNIa. On présentera ensuite le lot de SNIa proches que l’on utilisera, puis on décrira
la procédure que l’on a mise au point pour les associer à des amas de galaxies.

On étudiera ensuite l’impact sur les résidus du diagramme de Hubble de la correction
de vitesses propres des galaxies hôtes pour ces 11 SNIa associées à des amas. On discutera
aussi du cas d’une SNIa fortement rougie (SN2006X) qui a été considérée dans cette étude.

Le travail présenté dans ce chapitre et auquel j’ai contribué, a été réalisé en colla-
boration avec P.-F. Léget, M. V. Pruzhinskaya, E. Gangler, P. Gris, L.-P. Says, ainsi que des
membres de la collaboration Nearby SuperNova Factory (ALDERING et al. [2002]) et fait
l’objet d’une publication (LÉGET et al. [2018]). Il intervient dans la suite du travail effectué
dans le stage de Master 2 (CIULLI [2015]), que j’ai effectué en étant encadré par P. Gris et
P.-F. Léget, et qui représente les prémisses de ce travail.

Dans ce qui suit, on considère que l’Univers est plat (k = 0) et obéit au modèle cosmo-
logique ΛCDM, avec les paramètres H0 = 70 km s−1Mpc−1,ΩΛ = 0,7 etΩm = 0,3.

3.1 Vitesses propres des galaxies hôtes des SNIa

Comme il a été montré dans le chapitre 1, les SNIa sont des excellents indicateurs de
distance. Les paramètres cosmologiques sont estimés à l’aide de la relation entre la dis-
tance de luminosité et le décalage spectral vers le rouge des SNIa, à l’aide d’un diagramme
de Hubble. Dans la section 1.4, une attention particulière a été donnée au processus de
standardisation des SNIa.

Cependant, après standardisation, une dispersion d’environ 0,17 magnitudes (mé-
diane des résidus) est obtenue sur le diagramme de Hubble de BETOULE et al. [2014].
Cette dispersion correspond aux variabilités des SNIa non modélisées par SALT2. Cette
variabilité peut provenir d’une modélisation incomplète de la loi de rougissement et de
facteurs environnementaux (CHOTARD et al. [2011], RIGAULT et al. [2013], RIGAULT et al.
[2015]). On peut citer les effets de magnification dus aux lentilles gravitationnelles, in-
férant des incertitudes particulièrement importantes pour les SNIa ayant des décalages
spectraux vers le rouge élevés (z & 0,5) (GUNNARSSON et al. [2006]). L’effet des vitesses
propres des galaxies hôtes des SNIa (COORAY et CALDWELL [2006], HUI et GREENE [2006],
DAVIS et al. [2011], HABIBI et al. [2018]), non prises correctement en compte dans les ana-
lyses cosmologiques, introduisent des erreurs additionnelles non négligeables pour des
faibles décalages spectraux vers le rouge (z . 0,1). On s’intéressera donc, dans cette ana-
lyse, à des SNIa se trouvant dans cette gamme de décalages spectraux.
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3.1.1 Composition des décalages spectraux vers le rouge

Le décalage spectral vers le rouge zobs d’un objet, mesuré depuis la Terre, correspond
en réalité à la composition du décalage spectral vers le rouge cosmologique zcosmo , du
décalage spectral induit par l’effet Doppler zdoppl er et du décalage spectral gravitationnel
zg r av .

(1+ zobs) = (1+ zcosmo)(1+ zdoppl er )(1+ zg r av ) (3.1)

— Le décalage spectral vers le rouge cosmologique zcosmo correspond au décalage
spectral induit par l’expansion de l’Univers. Il est lié au rapport entre la valeur ae

du facteur d’échelle à l’émission et sa valeur a0 d’aujourd’hui, à la réception (voir
chapitre 1) :

1+ zcosmo =
a0

ae
(3.2)

— Le décalage spectral zdoppl er , provoqué par l’effet Doppler, est dû à la composante
radiale de vitesse propre, v , de l’objet par rapport à l’observateur, et ne comprend
pas les effets dus à l’expansion de l’Univers. Son expression est la suivante :

1+ zdoppl er =

√
1+ v/c

1− v/c
(3.3)

où c est la vitesse de la lumière dans le vide. Pour des vitesses non relativistes,
l’équation (3.3) se réécrit :

zdoppl er ≈
v

c
(3.4)

— Le décalage spectral zg r av gravitationnel, est dû à la dilatation du temps (ou la
contraction des longueurs) induite par la gravitation, lorsque la valeur du poten-
tiel gravitationnel au point d’émission est différente de celle au point d’arrivée. La
valeur de l’incertitude due à cet effet pour les amas de galaxies est comprise entre 5
et 10 km s−1 (WOJTAK et al. [2011]), ce qui correspond à une incertitude de l’ordre de
10−5 en décalage spectral. Sa valeur étant négligeable, il est inutile d’en tenir compte
pour les analyses cosmologiques avec les SNIa.

Dans la limite des faibles décalages vers le rouge (valable pour des décalages spec-
traux z ayant des valeurs inférieures à ∼ 10−1), et en négligeant les effets gravitationnels,
l’équation (3.1) devient :

zobs ≈ zcosmo + zdoppl er (3.5)

Le décalage spectral zdoppl er montré en équation (3.4) se décompose dans l’approxi-
mation des faibles décalages spectraux de manière suivante :

zdoppl er ≈ zd + zobs/CMB (3.6)

— zobs/CMB représente le mouvement relatif de la Terre par rapport au référentiel du
fond diffus cosmologique, contenant le mouvement de révolution de la Terre, son
orbite autour du Soleil, le mouvement du Soleil par rapport à la Voie Lactée ainsi
que le mouvement de celle ci par rapport au centre du Super-amas local (COURTOIS

et al. [2013]).
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Cependant, le décalage spectral mesuré est usuellement directement corrigé des
mouvements de l’observateur par rapport au Soleil, qui peut ajouter, ou soustraire,
un décalage spectral allant jusqu’à 0,0001, ainsi que de la réfraction atmosphérique
(l’atmosphère ayant un indice de réfraction de n ≈ 1,0003), qui contribue pour un
décalage spectral de 0,0003 à considérer sur les mesures (DAVIS et al. [2011]). Lors-
qu’on parlera de décalage spectral observé on parlera donc du décalage spectral
vers le rouge exprimé dans le référentiel héliocentrique zhel i o :

zobs ≈ zhel i o (3.7)

La vitesse du soleil par rapport au fond diffus cosmologique est de 369,5±3,0 km s−1

dans la direction déterminée par une longitude de 264,4◦±0,3◦ et une latitude de
48,4◦±0,5◦), en coordonnées galactiques (KOGUT et al. [1993]). Cela correspond à
un décalage spectral supplémentaire pouvant aller jusqu’à 0,00123 pour les sources
alignées avec cette direction.

Le décalage spectral vers le rouge zCMB exprimé dans le référentiel du fond diffus
cosmologique correspond au décalage spectral vers le rouge mesuré, corrigé de la
vitesse propre induite par le mouvement de l’observateur par rapport au fond diffus
cosmologique. Il est lié au décalage spectral héliocentrique, dans l’approximation
des faibles décalages spectraux, de la manière suivante :

zhel i o ≈ zCMB + zhel i o/CMB (3.8)

— Le décalage spectral zd correspond au mouvement propre de l’objet regardé par
rapport au fond diffus cosmologique. Il est directement lié à la vitesse de l’objet
observé par rapport au fond diffus cosmologique.

Il est immédiat de montrer avec les équations (3.5), (3.7) et (3.8) que le décalage spec-
tral d’un objet mesuré dans le référentiel du fond diffus cosmologique est lié au décalage
spectral dû à l’expansion de l’Univers zcosmo et à sa vitesse propre de la manière suivante :

zCMB ≈ zcosmo + zd (3.9)

Pour une SNIa, le décalage spectral vers le rouge observé et retranscrit dans le réfé-
rentiel du fond diffus cosmologique zCMB (figure 3.1) inclut donc, en plus du décalage
spectral cosmologique zcosmo , le décalage spectral zd induit par l’effet Doppler lié à sa
vitesse propre, projetée sur la ligne de visée.

3.1.2 Diagramme de Hubble avec les SNIa et vitesses propres

Afin de déduire les paramètres cosmologiques à l’aide des SNIa (voir chapitre 1), on
élabore un diagramme de Hubble en ajustant les paramètres donnés par la relation entre
le décalage spectral vers le rouge et le module de distance.

Le module de distance théorique est défini de la manière suivante :

µth = 5log10 dL −5 (3.10)

où dL correspond à la distance de luminosité, exprimée in parsecs. En considérant le mo-
dèle ΛCDM, elle s’écrit de la manière suivante :

dL =
c

H0
(1+ zhel i o)

∫ zcosmo

0

d z√
ΩΛ+Ωm(1+ z)3

, (3.11)
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FIGURE 3.1 – Décalage spectral d’une SNIa, entaché par sa vitesse propre

Le décalage spectral zCMB observé pour la galaxie hôte d’une SNIa résulte de la combinaison
du décalage spectral dû à l’expansion de l’Univers zcosmo et de zd , induit par la projection
de sa vitesse propre sur la ligne de visée.

où zhel i o correspond au décalage spectral vers le rouge de la galaxie hôte dans le réfé-
rentiel héliocentrique, le flux observé étant affecté en plus du décalage spectral cosmolo-
gique, par l’effet Doppler.

Cependant, c’est le décalage spectral vers le rouge mesuré dans le référentiel du fond
diffus cosmologique zCMB qui est utilisé, au lieu de zcosmo dans les analyses cosmolo-
giques (ASTIER et al. [2006], WOOD-VASEY et al. [2007], AMANULLAH et al. [2010], SUZUKI

et al. [2012], BETOULE et al. [2014]). Ce décalage spectral reste entaché de la vitesse propre
de la SNIa induisant le décalage spectral zd (équation (3.9)).

Les analyses cosmologiques réalisées avec les SNIa essaient de minimiser ce deuxième
effet de plusieurs manières. Certaines analyses retirent toutes les SNIa ayant un déca-
lage spectral vers le rouge inférieur à 0,015, et ajoutent une incertitude supplémentaire
σv (doppler) de 300 km/s (environ 0,001 en décalage spectral). Cette estimation est ba-
sée sur la valeur moyenne des vitesses observées sur les plateaux de courbes de rotation
des galaxies. L’estimation de cette incertitude est ensuite retranscrite sur la magnitude
observée (équation (3.12)) et est ajoutée sur l’incertitude systématique de la magnitude
observée.

σm(doppler) =
5σv (doppler)

c zCMB ln10
(3.12)

Cette approche est utilisée dans les analyses cosmologiques de ASTIER et al. [2006], WOOD-
VASEY et al. [2007], AMANULLAH et al. [2010], ainsi que dans celle d’Union2.1 (SUZUKI et al.
[2012]).

D’autres analyses tentent d’effectuer des corrections du décalage spectral de chaque
SNIa en mesurant le champ de vitesses et en supposant une théorie linéaire des pertur-
bations (HUDSON et al. [2004]). La précision de cette méthode a été estimée par WILLICK

et STRAUSS [1998] à environ 100 km/s. Lors de leur analyse, RIESS et al. [1997] et CONLEY

et al. [2011] ont respectivement utilisé les valeurs de 200 km/s et 150 km/s pour cette in-
certitude. Cette approche a aussi été utilisée dans l’analyse JLA effectuée par BETOULE

et al. [2014].
Cependant, la galaxie hôte peut elle-même avoir une vitesse propre largement supé-

rieure à ces 150-300 km/s usuellement considérés, en particulier si elle se trouve d’être
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gravitationnellement liée à une plus grande structure telle qu’un amas de galaxies. En ef-
fet, une galaxie tombant dans le puits de potentiel gravitationnel de l’amas hôte gagnera
une énergie cinétique – et donc une vitesse propre – qui peut être particulièrement élevée.

Au sein des amas de galaxies, il est fréquent que les dispersions des vitesses des ga-
laxies dépassent les 1000 km/s (cf. tableau 4 dans RUEL et al. [2014]). On peut par exemple
citer l’amas de galaxies de Coma (Abell 1656), qui possède plus de 1000 galaxies, pour
lequel la dispersion en vitesses est de σv = 1038 km/s (COLLESS et DUNN [1996]). On
constate donc que les dispersions au sein des amas de galaxies peuvent ainsi être beau-
coup plus grandes que ce qui est habituellement supposé pour les analyses cosmolo-
giques. Une incertitude de l’ordre de 1000 km/s sur la vitesse propre d’une galaxie hôte
correspond à une incertitude sur son décalage spectral de l’ordre de 0,0033. Cela peut
avoir un effet notable sur le diagramme de Hubble, comme illustré sur la figure 3.2 – effet
d’autant plus important lorsque la SNIa possède un décalage spectral faible.

µ Doppler shift

Hubble law
True SN Ia redshift
Observed SN Ia redshift
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FIGURE 3.2 – Effet des vitesses propres sur le diagramme de Hubble (LÉGET et al. [2018])

Cette figure illustre comment l’effet d’une vitesse propre, entachant la mesure du décalage
spectral d’une SNIa, se retranscrit sur le diagramme de Hubble, et donc sur la mesure de
l’expansion de l’Univers. La vitesse propre de 1000 km/s, considérée ici, correspond à la
vitesse typique des galaxies au sein d’un amas.

En considérant les vitesses propres au sein des amas (largement supérieure aux 150 et
300 km/s qui sont habituellement utilisées), on montre avec l’équation (3.12), que pour
de faibles décalages spectraux (z < 0,05), l’erreur induite sur les magnitudes peut être su-
périeure au double de la largeur de distribution des erreurs intrinsèquesσi nt des SNIa sur
les résidus du diagramme de Hubble (figure 3.3). Cela signifie que les méthodes standard
pour prendre en compte les vitesses propres ne fonctionnent pas pour les galaxies se trou-
vant dans des amas, et que des méthodes plus perfectionnées doivent être développées
pour ces cas.

86



CHAPITRE 3. CORRECTION DES VITESSES PROPRES DES GALAXIES HÔTES
DES SNIa APPARTENANT À DES AMAS DE GALAXIES

FIGURE 3.3 – Incertitudes dues aux vitesses propres en unité de magnitude (LÉGET et al. [2018])

Ce tracé représente les incertitudes sur la magnitude observée correspondant à des valeurs
de vitesses propres allant de 0 à 1600 km/s (barre de couleurs) et en fonction du décalage
spectral vers le rouge cosmologique de l’objet, représenté en abscisse. La ligne noire pleine
représente la dispersion des vitesses observée dans l’amas de Coma ; les lignes en pointillés
correspondent respectivement à des vitesses de 300 km/s et 150 km/s. La ligne horizontale
rouge représente la dispersion intrinsèque des SNIa sur le diagramme de Hubble obtenu
avec les données JLA (voir chapitre 1, BETOULE et al. [2014]).
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L’idée centrale de ce travail (CIULLI [2015], LÉGET et al. [2018]) est que, lorsque la ga-
laxie hôte d’une SNIa appartient à un amas de galaxies, il est possible d’estimer le décalage
spectral cosmologique zcosmo plus précisément qu’avec la mesure du décalage spectral
vers le rouge mesuré dans le référentiel du fond diffus cosmologique de la SNIa, zCMB,
mesuré sur sa galaxie hôte. Le point clé est d’utiliser, à la place, le décalage spectral de
l’amas hôte zamas

1.
En effet, le décalage spectral global de l’amas n’est pas affecté par les vitesses dues

au mouvement de chaque galaxie hôte à l’intérieur de celui-ci. Cependant, les amas de
galaxies possèdent aussi des vitesses propres, une preuve observationnelle étant les col-
lisions d’amas, telle que celle de l’amas de la Balle (chapitre 1, MARKEVITCH et al. [2004],
CLOWE et al. [2006]). Les amas de galaxies possèdent toutefois des vitesses propres de
l’ordre de 300 km/s (BAHCALL et OH [1996], DALE et al. [1999], MASTERS et al. [2006]), ce
qui est bien inférieur aux vitesses propres des galaxies qu’ils abritent.

3.2 Collaboration Nearby Supernova Factory et échantillon
de SNIa

3.2.1 Collaboration Nearby Supernova factory

La collaboration Nearby Supernova factory (SNFACTORY, ALDERING et al. [2002]) ras-
semble des chercheurs du Lawrence Berkeley National Laboratory (LBNL), de l’Université
de Yale, du Laboratoire de Physique Nucléaire et de Hautes Énergies (LPNHE), du Labora-
toire de Physique de Clermont (LPC), de l’Institut de Physique Nucléaire de Lyon (IPNL),
du Centre de Recherche Astrophysique de Lyon (CRAL), du Centre de Physique des Parti-
cules de Marseille (CPPM), du Max-Planck-Institut für Astrophysik à Garching (MPI), de
l’Université Humboldt de Berlin et de l’Université de Tsinghua à Pékin.

Cette collaboration a été créée en 2004 afin de réaliser des observations détaillées de
SNIa à bas décalage spectral vers le rouge (0,01 . z . 0,1), avec pour objectifs la réduc-
tion des incertitudes statistiques liées à la faible quantité de SNIa proches disponibles et
l’étude des séries spectrales des SNIa.

Afin de réaliser ces séries spectrales, l’instrument utilisé par la SNFACTORY est SNIFS,
un spectrographe à champ intégral calibré en flux de type TIGER (BACON et al. [1995])
monté sur le télescope de l’Université de Hawaii, qui est un télescope de 2.2 mètres sur
l’Observatoire de Mauna Kea à Hawaï. SNIFS est capable de mesurer la distribution spa-
tiale, le flux ainsi que la longueur d’onde des photons reçus d’une source lumineuse dans
le domaine du visible. Le principe de ce spectrographe à champ intégral est de sous-
diviser un champ de 6,4′′× 6,4′′ en une grille de 15× 15 éléments spatiaux contigus de
forme carrés appelés spaxels, à l’aide d’un réseau de micro-lentilles. La spectroscopie
est ensuite réalisée sur chacune des subdivisions spatiales sur deux canaux. Le canal dit
« bleu » couvre une gamme de longueurs d’ondes entre 3200 et 5200 Å, avec une résolution
de 2,8 Å, tandis que le canal dit « rouge » couvre un domaine spectral compris entre 5100
et 10000 Å, avec une résolution de 3,2 Å. La réduction de données du cube de données x,
y , λ est résumée par ALDERING et al. [2006], et mise à jour dans le section 2.1 de SCALZO

et al. [2010]. Un aperçu de la calibration en flux, basée sur l’extinction atmosphérique dé-
rivée par BUTON et al. [2013], est développé dans la section 2.2 de PEREIRA et al. [2013], et
la soustraction des hôtes est décrite dans BONGARD et al. [2011].

1. ce décalage spectral est exprimé dans le référentiel du fond diffus cosmologique

88



CHAPITRE 3. CORRECTION DES VITESSES PROPRES DES GALAXIES HÔTES
DES SNIa APPARTENANT À DES AMAS DE GALAXIES

Pour chacune des SNIa suivies, la SNFACTORY crée une série spectro-photométrique
composée de 13 périodes en moyenne, pour lesquelles le premier spectre est pris avant le
maximum de luminosité en bande B (BAILEY et al. [2009], CHOTARD et al. [2011]). De plus,
pour chaque supernova, des observations sont obtenues au même endroit au moins une
année après l’explosion, de manière à servir de référentiel final pour permettre la sous-
traction de l’hôte sous-jacent. Le lot de données obtenu, sous forme de densité spectrale
en énergie des SNIa calibrées avec son évolution temporelle, est particulièrement impor-
tant pour entraîner les modèles empiriques des SNIa tels que SALT2 (voir chapitre 1) ou
SUGAR (LÉGET [2016]).

3.2.2 Échantillon de SNIa utilisé

Dans cette analyse, on utilisera un échantillon de 145 SNIa observées par la collabo-
ration SNFACTORY entre 2004 et 2009.

Les décalages spectraux des galaxies hôtes des SNIa de la SNFACTORY sont donnés
dans CHILDRESS et al. [2013]. L’échantillon de 145 SNIa utilisé ici contient les SNIa dont
les paramètres des courbes de lumières sont correctement mesurés, c’est à dire qui ont
passé les critères de qualité proposées par GUY et al. [2010].

La recherche de supernovas proches est plus compliquée que la recherche de super-
novas lointaines étant donné que, pour sonder un même volume, il est nécessaire de cou-
vrir un champ de ciel bien plus conséquent.

Plutôt que de cibler des zones de forte densité de galaxies pouvant potentiellement
biaiser le relevé, au début de l’expérience de la SNFACTORY (2004–2008), les SNIa ont été
découvertes à l’aide d’un télescope de 1,2 mètres appartenant à l’observatoire du Mont
Palomar (RABINOWITZ et al. [2003]) en observant un champ de 500 deg2 du ciel chaque
nuit dans un mode ne privilégiant pas de direction particulière. Le champ total couvert
lors de ce relevé s’élève à environ 20 000 deg2. La collaboration SNFACTORY a aussi ef-
fectué les observations de suivi de quelques SNIa découvertes par le Palomar Transient
Factory (LAW et al. [2009]), également trouvées de manière non ciblée.

Cet échantillon comprend environ 20% de toutes les SNIa utiles sur le plan cosmo-
logique (BETOULE et al. [2014]). Il a été choisi afin d’exploiter un ensemble de données
homogène, principalement à partir d’une recherche de SNIa « à l’aveugle », de manière
à éviter au maximum des biais potentiels induits par la stratégie du relevé. Cependant,
parmi les 145 SNIa de cet échantillon, 22 n’ont pas été découvertes par ce programme
de recherche, mais ont été suivies par SNIFS suite à des découvertes d’astronomes ama-
teurs ou lors de relevés spécifiques sur les amas de galaxies. On peut citer en particulier la
supernova SN2007nq qui a été découverte lors d’un relevé spécifique d’amas de galaxies
(QUIMBY et al. [2007]), et qui est d’ailleurs associée à un amas de galaxies dans ce tra-
vail. De même, les supernovas SN2006X et SN2009hi, qui ont, elles aussi, été identifiées
comme appartenant à des amas dans ce travail, proviennent de recherches ciblées (SU-
ZUKI, et MIGLIARDI [2006], NAKANO et al. [2009]). Les figures 3.4 et 3.5 montrent les coor-
données (ascension droite α et déclinaison δ), et la distribution des décalages spectraux
vers le rouges des galaxies hôtes des SNIa du lot utilisé. La supernova SN2006X, située
dans l’amas de la Vierge, subit un fort rougissement lui donnant une couleur SALT2 de
C = 1,2. Cette SNIa ne serait usuellement pas conservée dans une analyse cosmologique
telle que celle de BETOULE et al. [2014], mais elle n’a pas été retirée de cette analyse-ci,
étant donné que l’on s’intéresse ici à l’effet des vitesses propres.
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FIGURE 3.4 – Coordonnées du lot des 145 SNIa de la SNFACTORY
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FIGURE 3.5 – Décalages spectraux vers le rouge du lot des 145 SNIa de la SNFACTORY
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3.3 Amas de galaxies et associations aux SNIa

3.3.1 Détection des amas de galaxies

Les amas de galaxies (ZWICKY [1937], ZWICKY et al. [1961]) représentent les plus grandes
structures gravitationnellement liées de l’Univers. Un amas de galaxies contient typique-
ment 100 à 1000 galaxies pour une taille voisine de quelques mégaparsecs et possède
une masse typique de l’ordre de 1015 M¯ (APPLEGATE et al. [2014]). Cependant, contraire-
ment à ce qui est suggéré par leur appellation, les amas de galaxies ne sont pas composés
uniquement de galaxies. En effet, les études dynamiques (ZWICKY [1937]), ainsi que les
analyses multi-longueur d’ondes (LIANG [1996]) montrent que les amas de galaxies sont
composés, en plus des galaxies, de matière noire (par exemple le cas de l’amas de la Balle,
illustré dans l’annexe A), ainsi que d’un gaz chaud intra-amas. La matière noire et le gaz
intra-amas représentent plus de 90% de la masse des amas.

Les sections 3.3.1.1 à 3.3.1.4 montrent les différentes signatures observationnelles des
amas de galaxies permettant de détecter leur présence.

3.3.1.1 Observation directe d’amas

La méthode la plus ancienne utilisée pour identifier les amas était l’analyse des images
optiques par la présence de régions de surdensité de galaxies. Un des principaux pro-
blèmes de cette méthode est que les amas détectés de cette manière peuvent être enta-
chés par la présence de galaxies sur la même ligne de visée, sur un large éventail de dis-
tances, produisant ainsi un faux effet de surdensité. Cet effet de sélection d’amas erronés
devient d’autant plus important que les catalogues de galaxies utilisés répertorient des
galaxies lointaines. Les mesures spectroscopiques des décalages spectraux vers le rouge
permettent d’établir quelles galaxies sont membres d’un amas dans une meilleure me-
sure, bien que cela ne suffise pas à annuler toutes les fausses associations dues à cet effet
de projection.

3.3.1.2 Observation d’une séquence rouge

Afin de résoudre cet effet de projection, un autre méthode que l’on peut utiliser est
celle de la séquence rouge. Cette méthode est basée sur le fait que les amas de galaxies
contiennent une population de galaxies de type lenticulaires et elliptiques qui suivent une
relation empirique entre leur couleur et leur magnitude, forment ce qui est appelé la sé-
quence rouge (GLADDERS et YEE [2000]). Cette méthode nécessite des observations dans
plusieurs bandes spectrales. Le diagramme couleur-magnitude montre la relation entre
une couleur et la magnitude absolue des galaxies. La figure 3.6 (TERLEVICH et al. [2001])
représente la couleur (ici B−V) en fonction de la magnitude pour les galaxies de l’amas de
Coma. On constate l’apparition de cette séquence rouge, matérialisée par la droite. Une
projection de galaxies aléatoires à différents décalages vers le rouge et n’appartenant pas
au même amas ne forme pas une séquence rouge clairement identifiable.

3.3.1.3 Observation d’une source diffuse de rayons X

Une autre manière de détecter la présence d’un amas de galaxies est la mise en évi-
dence d’une émission de rayons X provenant du gaz chaud intra-amas totalement ionisé.
En effet, le gaz chaud totalement ionisé se trouvant à l’intérieur des amas de galaxies, qui
possède une température de 106 à 108 K (BOLDT et al. [1966], SARAZIN [1988]), génère une
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FIGURE 3.6 – Diagramme couleur magnitude pour l’amas de Coma (TERLEVICH et al. [2001])

Ce diagramme couleur magnitude de l’amas de Coma montre la présence d’une séquence
rouge représentée par la droite.

source diffuse de rayons X. Le mécanisme de cette émission, signature d’un milieu intra-
amas totalement ionisé, est le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung). La partie droite
de la figure 3.7 nous montre l’émission diffuse X provoquée par le gaz chaud se trouvant
à l’intérieur de l’amas de Coma.

L’un des problèmes de cette méthode est que la distribution du gaz peut être plutôt
compacte et donc entraîner que la source X soit non résolue 2 pour les relevés dans le
domaine des rayons X à des décalages spectraux intermédiaires et élevés. Il devient alors
difficile de différencier les sources de rayons X diffuses, relatives aux amas de galaxies, des
sources X provenant des noyaux actifs de galaxies ou d’étoiles.

Cependant, les amas proches (z <∼ 0,1) sont bien résolus 3, donc ce problème ne se
posera pas dans cette étude.

Le catalogue MCXC (PIFFARETTI et al. [2011]) propose une compilation d’amas pro-
venant de plusieurs catalogues d’amas de galaxies détectés à l’aide de leur émission de
rayons X.

3.3.1.4 Effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ)

Les amas de galaxies provoquent également des distorsions dans le fond diffus cos-
mologique, dues à la diffusion Compton inverse des photons du fond diffus par le gaz

2. Une source non résolue (voir chapitre 2) correspond à une source pour laquelle la taille angulaire
est trop petite pour les détails de sa structure puissent être révélés. Par exemple, les étoiles et les quasars
peuvent être considérés comme sources non résolues.

3. Sur un imageur, une source résolue correspond à une source étalée, dont le diamètre apparent s’étale
sur plusieurs pixels.

92



CHAPITRE 3. CORRECTION DES VITESSES PROPRES DES GALAXIES HÔTES
DES SNIa APPARTENANT À DES AMAS DE GALAXIES

FIGURE 3.7 – Effet SZ et émission X diffuse de l’amas de Coma

En haut à gauche : anisotropies dans le spectre du CMB provoquées par l’effet SZ de l’amas
de Coma vu par par le satellite Planck (PLANCK COLLABORATION et al. [2014a]). En haut
à droite : source diffuse X provoquée par l’amas de Coma vu par le satellite X, ROSAT. En
bas superposition de l’image Radio et X à l’image optique (DSS) de l’amas de Coma, où
chaque source lumineuse est une galaxie appartenant à l’amas. On constate que l’effet SZ
et la source diffuse X sondent la même entité physique : le milieu intra-amas. La présence
de l’un ou l’autre est une signature forte de la présence d’un amas.
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intra-amas chaud. Une manière d’identifier des amas est d’utiliser cette signature, connue
sous le nom d’effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ) (SUNYAEV et ZELDOVICH [1970], SUNYAEV et
ZELDOVICH [1972]). Les amas de galaxies du catalogue de PLANCK COLLABORATION et al.
[2016d] sont détectés à l’aide de cette méthode.

La partie gauche de la figure 3.7 met en évidence le gaz présent à l’intérieur de l’amas
de Coma observé à l’aide de l’effet SZ.

3.3.2 Sélection préliminaire d’amas de galaxies au voisinage des SNIa

En s’appuyant sur les différentes manières de détecter les amas de galaxies dans la
section 3.3.1, plusieurs catalogues (par exemple ABELL [1958], ABELL et al. [1989], ZWICKY

et al. [1961], GUNN et al. [1986], VIKHLININ et al. [1998], KEPNER et al. [1999], GLADDERS

et YEE [2000], PIFFARETTI et al. [2011], PLANCK COLLABORATION et al. [2016d]) ont été
créés. SIMBAD 4 est la base de données de référence pour l’identification et les références
bibliographiques des objets astronomiques (WENGER et al. [2000]). Elle recense environ
9,6 millions d’objets astrophysiques possédant de nombreuses informations telles que
leur(s) identifiant(s), des données basiques telles que la position et le type des objets, les
références bibliographiques, et certaines mesures observationnelles telles que le décalage
spectral vers le rouge. Parmi ces objets, on trouve les amas de galaxies.

Il est possible d’envoyer des requêtes sur cette base de données afin de trouver des
objets se trouvant dans une région donnée et répondant à des conditions spécifiques de
manière automatisée à l’aide de la librairie astroquery.simbad 5 sous Python.

Cette base de données s’est avérée d’une grande utilité afin de réaliser une sélection
préliminaire des amas de galaxies se trouvant au voisinage des 145 SNIa du lot de la SN-
FACTORY.

Afin de réaliser cette présélection, des critères assez larges ont été choisis. Ainsi, pour
chaque SNIa, tous les amas de galaxies se trouvant à l’intérieur d’un rayon projeté de 2,5
Mpc autour de sa position, et dont la différence entre les décalages spectraux vers le rouge
est inférieure à∆z = 0,015, ont été sélectionnés.

Afin de rechercher les amas à l’intérieur d’un rayon projeté de 2.5 Mpc, ont été sélec-
tionnés les amas se trouvant à un rayon∆θmax autour des coordonnées ascension droite
et déclinaison de la SNIa (αsn δsn) 6. L’angle∆θmax s’écrit donc de la manière suivante :

∆θmax =
2,5Mpc

dA
, (3.13)

où dA est la distance de diamètre angulaire définie dans le chapitre 1 qui s’écrit avec le
modèle ΛCDM, de la manière suivante :

dA =
c

H0(1+ zhel i o)

∫ zcosmo

0

d z√
ΩΛ+Ωm(1+ z)3

(3.14)

où zhel i o correspond au décalage spectral vers le rouge de la galaxie hôte dans le réfé-
rentiel héliocentrique, le flux observé étant affecté en plus du décalage spectral cosmolo-
gique, par l’effet Doppler.

Les objets identifiés comme amas de galaxies et comme « possible » amas de galaxies
(marqués par les types ’ClG’ et ’C?G’ dans la base de données SIMBAD), ont été consi-
dérés. Les objets classifiés comme groupes de galaxies (’GrG’) n’ont pas été considérés,

4. http://simbad.u-strasbg.fr
5. https://astroquery.readthedocs.io/en/latest/
6. Une description du système de coordonnées équatoriales est donnée dans l’annexe C.
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étant donné qu’ils sont caractérisés par une masse plus faible, et qu’ils possèdent une
dispersion en vitesse de l’ordre de seulement ∼300 km/s (voir figure 5 dans MULCHAEY

[2000]). Une telle dispersion de vitesses est correctement prise en compte en utilisant la
méthode conventionnelle qui attribue, pour tenir compte des vitesses propres, une incer-
titude fixe à toutes les SNIa.

3.3.3 Caractérisation des amas de galaxies : Rayon et décalage spectral
vers le rouge

3.3.3.1 Rayon caractéristique et dispersion des vitesses d’un amas de galaxies

Afin de réaliser les associations entre les amas de galaxies et les SNIa, il est nécessaire
de caractériser un rayon pour chaque amas, à l’intérieur duquel on considère qu’un objet
s’y trouvant peut lui appartenir.

Le rayon du Viriel correspond au rayon pour lequel un système d’objets interagissant
gravitationnellement est en équilibre dynamique. Cela veut dire que les objets de ce sys-
tème interagissent entre eux, mais que le système ne s’étend ou ne s’effondre plus. Un
système est dit virialisé lorsque l’énergie potentielle Ep est égale à deux fois l’opposé de
l’énergie cinétique Ec :

Ep +2Ec = 0 (3.15)

Les simulations de WU et al. [2013] montrent que les amas de galaxies considérés dans
ce travail, qui possèdent des décalages spectraux vers le rouge z . 0,1, peuvent être consi-
dérés comme virialisés. Le rayon du Viriel a donc été choisi pour caractériser le rayon des
amas.

Ce rayon correspond en bonne approximation au rayon R200 (PIFFARETTI et al. [2011]),
qui est défini comme le rayon pour lequel la densité moyenne ρ̄ à l’intérieur de celui-ci
vaut 200 fois la densité critique de l’Univers ρc au décalage spectral vers le rouge z :

ρ̄(R200, z) = 200ρc (z) (3.16)

avec

ρc =
3H2(z)

8πG
(3.17)

où H(z) correspond au paramètre de Hubble au décalage spectral vers le rouge z et G à la
constante gravitationnelle de Newton.

On considérera donc R200 comme étant la taille typique pour laquelle un amas de ga-
laxies est gravitationnellement lié. Dans le catalogue MCXC (PIFFARETTI et al. [2011]), la
valeur moyenne de R200 est d’environ 1,1 Mpc.

D’après le théorème du Viriel, la dispersion de vitesses σV à l’intérieur d’un amas de
galaxies est donnée par :

σV ≈
√

GM200

R200
(3.18)

où M200 correspond à la masse de l’amas à l’intérieur du rayon R200, qui s’écrit de la
manière suivante :

M200 =
4

3
πR3

200 200ρc (3.19)

Avec l’équation 3.17 et 3.19 on déduit :
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σV ≈ 10R200 H(z) (3.20)

Dans les systèmes virialisés, la vitesse thermique du gaz et la vitesse des galaxies au
sein d’un amas sont déterminées par le potentiel gravitationnel. Les amas de galaxies à
l’intérieur desquels les vitesses propres sont les plus importantes, apparaissent comme
les amas émettant le plus de rayons X, avec des luminosités typiques de LX ≈ 1043–1045

erg s−1. Une telle luminosité correspond à une dispersion en vitesses σV & 700 km s−1 7,
en se basant sur les observations (figure 3.8).

De manière analogue au rayon R200, le rayon R500 est défini comme le rayon pour le-
quel la densité moyenne ρ̄ à l’intérieur de celui-ci vaut 500 fois la densité critique de l’Uni-
vers ρc au décalage spectral vers le rouge z. Il est estimé qu’en moyenne, R200 = 1,52R500

(PIFFARETTI et al. [2011]). La luminosité attendue L500, correspondant à la luminosité
dans la bande [0,1-2,4 keV] à l’intérieur du rayon R500, peut être déduite à l’aide de la
relation masse-luminosité suivante (ARNAUD et al. [2010], PIFFARETTI et al. [2011]) :(

H(z)

H0

)−7/3 (
L500

1044er g s−1

)
= C

(
M500

3×1014M¯

)α
(3.21)

où C est défini tel que log(C) = 0,274 et α = 1,64 (voir tableau 1 dans ARNAUD et al. [2010]).
La figure 3.8 (LÉGET et al. [2018]) montre les valeurs de L500, pour les amas provenant

du catalogue MCXC (PIFFARETTI et al. [2011]), en fonction du décalage spectral vers le
rouge.

La limite en dessus de laquelle la dispersion de vitesses au sein de l’amas, liée à L500,
provoque une déviation au diagramme de Hubble supérieure à la dispersion intrinsèque
en luminosité des SNIa, est représentée par la courbe continue noire. On constate, qu’à
l’exception d’un amas, tous les amas hôtes de SNIa, sont au-dessus de ce seuil. Il est donc
très probable que l’effet Doppler induit par ces amas provoque une dispersion sur le dia-
gramme de Hubble supérieure à la dispersion intrinsèque de luminosité des SNIa. On
constate que plus le décalage spectral est faible, plus la part des amas de galaxies situés
au dessus de ce seuil est grande, ce qui indique que la correction des vitesses particu-
lières est d’autant plus importante pour les SNIa appartenant à un amas de galaxies avec
un faible décalage spectral vers le rouge. La correction des vitesses propres est donc par-
ticulièrement importante pour les SNIa ayant des décalages spectraux z < 0,1.

On pourrait se demander, à titre de comparaison, quelle serait la dispersion des déca-
lages spectraux pour des objets se trouvant à des distances similaires, s’ils n’avaient pas
de vitesses propres et s’ils n’étaient pas gravitationnellement liés. Sans présence de struc-
ture gravitationnellement liée, une distance radiale caractéristique de d , conduirait, dans
l’approximation des faibles décalages spectraux, à l’écart δzcosmo suivant :

δzcosmo ≈ H0d

c
(3.22)

Pour une distance radiale caractéristique de d =< R200 >≈ 1,1 Mpc, cet écart vaut
δzcosmo ≈ 0,00026.

Le fait qu’un amas de galaxies est une structure gravitationnellement liée annule le
phénomène d’expansion dans le périmètre de l’amas. On peut donc considérer que les
galaxies appartenant à l’amas se trouvent toutes au décalage spectral vers le rouge cos-
mologique du centre de celui-ci. L’écart entre leur décalage spectral mesuré et celui-ci
n’est donc dû qu’à leur vitesse particulière.

7. En terme de dispersion sur les décalages spectraux, cela correspond à σz =σV/c & 0,0023.
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FIGURE 3.8 – Luminosité des amas de galaxies X en fonction du décalage spectral (LÉGET et al.
[2018])

Chaque point correspond à la luminosité d’un amas de galaxies du catalogue MCXC (PIF-
FARETTI et al. [2011]) dans la bande énergétique [0,1-2,4 keV] à l’intérieur d’un rayon carac-
téristique R500 en fonction de leur décalage spectral vers le rouge, jusqu’à z = 0,1. L’échelle
de couleur représente les dispersion de vitesses au sein de chaque amas σV calculées avec
l’équation (3.20). La courbe noire correspond à la dispersion intrinsèque (σi nt = 0,11 mag)
des SNIa sur le diagramme de Hubble réalisé avec les données de BETOULE et al. [2014],
projeté sur les luminosités des amas de galaxie, en combinant la relation masse-luminosité
donnée par l’équation (3.21), avec l’équation (3.18) et (3.19). Les croix correspondent aux
11 amas associés aux SNIa dans la section 3.3.4.
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3.3.3.2 Décalage spectral vers le rouge de l’amas

Dans ce travail, on cherche à corriger les vitesses propres des SNIa se trouvant dans
les amas de galaxies. Afin de pouvoir mener à bien ce défi, il est important d’avoir une es-
timation précise du décalage spectral de chacun d’entre eux. En effet, dans les catalogues
d’amas certains décalages spectraux ont été déterminés à partir d’une seule ou d’un petit
nombre de galaxies. Comme il est nécessaire de mettre en place une correction précise du
décalage vers le rouge, il serait inutile de remplacer simplement le décalage spectral de la
galaxie hôte par celui d’une autre galaxie du même amas.

Il est donc nécessaire d’affiner ces estimations. C’est pour cela que la procédure sui-
vante a été établie. Afin d’estimer le décalage spectral vers le rouge d’un amas de galaxies,
il est nécessaire de répertorier les galaxies du champ appartenant à l’amas.

En premier lieu, pour chaque amas, on a considéré les décalages spectraux de toutes
les galaxies lui étant attribuées par la littérature. Lorsque le décalage spectral de la galaxie
hôte de la SNIa n’était pas préalablement inclus dans ce calcul, il a été rajouté. Les dé-
calages spectraux des galaxies fournis dans le référentiel héliocentrique ont été convertis
dans le référentiel du fond diffus cosmologique.

Ensuite, ces données ont été combinées avec les données provenant de la publica-
tion de données DR13 de la collaboration SDSS (EISENSTEIN et al. [2011], DAWSON et al.
[2013], SMEE et al. [2013], SDSS COLLABORATION et al. [2016]). Toutes les galaxies ayant
une mesure de décalage spectral effectuée par spectrométrie et se trouvant à l’intérieur
du cercle matérialisé par les coordonnées du centre de l’amas et son rayon R200 ont été sé-
lectionnées. Pour la sélection en décalages spectraux, seules les galaxies dont le décalage
spectral z se trouve dans l’intervalle [zcl −∆z; zcl +∆z], avec∆z = 5σv

c ont été conservées
(figure 3.10).

La valeur du rayon R200 a été extraite de la littérature lorsque cela était possible. Lors-
qu’aucune référence n’a été trouvée, la valeur de R200 a été estimée à partir de la distribu-
tion de vitesses en suivant la procédure décrite dans BEERS et al. [1990] avec une estima-
tion initiale de R200 à 1,1 Mpc. Si le nombre de membres du groupe ayant des décalages
spectraux déterminés par spectroscopie était inférieur à dix, la valeur de 1,1 Mpc a été
adoptée comme rayon du Viriel. Cette valeur correspond à la moyenne des R200 des amas
de galaxies du catalogue MCXC (Meta-Catalogue of X-ray detected Clusters, PIFFARETTI

et al. [2011])).
Afin d’estimer le décalage spectral global d’un amas à l’aide de décalages spectraux

de galaxies lui appartenant, la méthode biweight (ANDREWS et al. [1972], BEERS et al.
[1990]) a été appliquée. Cette méthode a l’avantage de permettre de déterminer le dé-
calage spectral global d’un amas de galaxies tout en étant plus résistante à la présence de
valeurs aberrantes et plus robuste, pour une large gamme de distributions de vitesse sous-
jacentes, y compris celles non-gaussiennes, qu’une simple moyenne ou médiane. Cette
méthode est basée sur l’utilisation de la médiane et de l’écart absolu médian (MAD) 8 et
de la réjection des valeurs aberrantes à l’aide d’une fonction auxiliaire (ANDREWS et al.
[1972], BEERS et al. [1990]).

Pour certains amas de galaxies, la littérature ne fournit que le décalage spectral vers
le rouge global de l’amas et le nombre de galaxies (Npaper ) utilisé pour son calcul, sans
publier de liste des galaxies qui ont servi pour l’estimation. Dans ce cas de figure, si le
nombre de membres Ng al que l’on a répertorié est inférieur au nombre Npaper utilisés
dans les estimations provenant de la littérature, c’est le décalage spectral de la littérature

8. Le MAD (écart absolu médian) correspond à la médiane des écarts absolus à la médiane. Pour une
variable X, le MAD de X est défini par MAD(X) = mediane(|X−mediane(X)|)
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qui a été adopté.
La figure 3.9 présente le schéma détaillé du calcul des décalages spectraux des amas

de galaxies effectué dans ce travail.
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list 

R200  query 

SDSS DR13 
query 

SNF host 

Literature 
query 

yes 

no 

zcl, zcl,err 

request 

output 

computation  

for all clusters 

per cluster 

R lit
200

t
t
t
t
t
t
t
t
t
t
t
t

R�v
200

t
t
t
t
t
t
t
t
t
t
t
t

Galaxy list  
in cluster area 

Estimation  
of R200  

R200 =   

Ngal>10 

Ngal<10 R200 = 1.1 Mpc  

Ngal>Npaper 

else  

Biweight 

Keep literature 
value 

Remove 
duplicates  

R200 =   

final result  

FIGURE 3.9 – Estimation des décalages spectraux et des paramètres des amas de galaxies (LÉGET

et al. [2018])

La procédure mise en place pour l’estimation des décalages spectraux et des paramètres des
amas de galaxies nécessaires pour l’association avec les SNIa est résumée dans ce schéma.
Ng al correspond au nombre de galaxies utilisé pour calculer le décalage spectral et Npaper

correspond au nombre de galaxies utilisé pour l’estimation du décalage spectral de l’amas
effectuée dans les sources de littérature.

L’incertitude associée au décalage spectral de l’amas (zer r
cl ) est estimée à partir de la

vitesse de dispersion de l’amas, donnée dans l’équation (3.20) :

zer r
cl =

σV

c
√

Ng al
(3.23)

où Ng al est le nombre de galaxies appartenant à l’amas utilisé pour le calcul de son déca-
lage spectral.

3.3.4 Associations SNIa/amas définitives et confirmation

Cette section explique la démarche, établie dans ce travail, permettant d’obtenir la
liste finale des 11 SNIa associées de manière confirmée avec des amas de galaxies, don-
nées dans le tableau 3.1.

3.3.4.1 Associations SNIa/amas et confirmation

On considère que la galaxie hôte d’une SNIa appartient à un amas si les deux condi-
tions suivantes sont satisfaites :
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FIGURE 3.10 – Association d’un objet à un amas de galaxies

Soit un amas de galaxies matérialisé dans l’espace (décalage spectral – distance orthora-
diale) par un cylindre centré au décalage spectral de l’amas zcl , de hauteur 2∆z, lié à la
dispersion des vitesses des galaxies le formant, et par son rayon du viriel R200. Un objet
ayant un décalage spectral z et une distance orthoradiale la séparant du centre de l’amas r
est considérée comme lui appartenant si zcl −∆z ≤ z ≤ zcl +∆z , et si r ≤ R200.

— La sélection orthoradiale :
r < R200 (3.24)

avec r , correspondant à la distance projetée (orthoradiale) entre la SNIa et le centre
de l’amas de galaxie, s’écrit comme

r = dA ×∆θ (3.25)

où dA est la distance de diamètre angulaire définie dans la section 3.3.2 par l’équa-
tion (3.14) et où∆θ est la séparation angulaire entre la position du centre de l’amas
et de la SNIa, qui s’écrit de manière suivante :

∆θ = arccos(sin(δcl )sin(δSN)+cos(δcl )cos(δSN)cos(αcl −αSN)) (3.26)

où αcl et δcl correspondent aux coordonnées équatoriales (ascension droite et dé-
clinaison) du centre de l’amas et où αSN et δSN correspondent à celles de la galaxie
hôte de la SNIa.

— La sélection en décalage spectral correspond à une coupure en décalage spectral
basée sur la dispersion des vitesses σV au sein des amas.

|z SN − z cl | <∆z (3.27)

où z SN correspond au décalage spectral vers le rouge de la galaxie hôte de la SNIa
et z cl à celui de l’amas, estimé en suivant la procédure explicitée dans la section
3.3.3.2. On choisi ici un∆z égal à trois fois la dispersion des décalages spectraux au
sein de l’amas, σV/c :

∆z = 3
σV

c
(3.28)
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La figure 3.10 illustre ces associations, l’objet associé correspondant ici à une galaxie
hôte d’une SNIa.

Ces critères d’associations diffèrent quelque-peu de ceux utilisés par XAVIER et al.
[2013] (r <1,5 Mpc et |z SN−z cl | < 3σV

c , avecσV = 500 km s−1) et par DILDAY et al. [2010] (r <1
Mpc h−1 9 et |z SN − z cl | < 0,015). Dans leur travaux, XAVIER et al. [2013] et DILDAY et al.
[2010] ont étudié les propriétés et les taux de supernovas à l’intérieur des amas de galaxies.
Ces valeurs permettent de caractériser grossièrement un amas de galaxie « moyen ». Leurs
choix de sélection ont été effectués de manière à être consistants avec des mesures anté-
rieures de taux de supernovas dans les amas. Les critères de sélection appliquées dans
CIULLI [2015] étaient r < R200 pour la sélection orthoradiale, où les R200 correspondaient
aux rayons de chaque amas et |z SN − z cl | < 0,015 pour la sélection en décalage spectral.

On rappelle que cette association a été mise en place sur les amas pré-sélectionnés,
en considérant une distance orthoradiale de 2,5 Mpc et ∆z = 0,015 (voir section 3.3.2).
De cette manière, seuls les amas pré-sélectionnés ont été caractérisés suivant la méthode
expliquée dans la section 3.3.3.

À l’instar de CARLBERG et al. [1997] et RINES et DIAFERIO [2006], le diagramme montré
dans la figure 3.11 a été effectué. Ce diagramme montre les vitesses radiales des galaxies
normalisées de la dispersion σV de l’amas de galaxies le plus proche, pour chacun des 11
amas, en fonction des distances orthoradiales les séparant du centre de ces amas et nor-
malisées des rayons R200 de ces amas. L’intérêt de ce diagramme est qu’il permet de vi-
sualiser les galaxies de chacun des amas sur un seul diagramme, comme s’il s’agissait d’un
unique amas. Les conditions de la sélection appliquées en décalage spectral sont maté-
rialisées par les lignes en pointillés horizontales. La droite en pointillés verticale marque
la condition correspondant à la sélection orthoradiale. Les points se trouvant à l’intérieur
des lignes pleines correspondent aux galaxies considérées associées à l’un des 11 amas.

Initialement, tout objet classé comme amas de galaxies, par des études antérieures,
avait été considéré. Dans le paragraphe suivant on verra que dans certains cas les données
d’amas de galaxies peuvent être erronées.

3.3.4.2 Confirmation et cas particuliers

Afin de s’assurer que les objets classés comme des amas de galaxies par les études
antérieures ne sont pas erronés, la présence d’une séquence rouge, d’une émission de
rayons X, et de l’effet SZ ont été vérifiées, lorsque les données étaient disponibles.

Afin de vérifier la présence d’une séquence rouge linéaire témoignant de la présence
d’un amas de galaxies, les données SDSS ont été utilisées. Pour chacun des 11 amas, toutes
les galaxies (table intitulée « Galaxy » dans la base de données de SDSS) appartenant à la
région délimitée par R200 autour de la position du centre de l’amas ont été sélectionnées.
Les magnitudes en bande b et r de ces objets "étendus" ont été extraites afin de pouvoir
dresser les diagrammes couleur-magnitude de ces amas. Parmi ces 11 amas, la base de
données SDSS ne disposait des donnés nécessaires que pour 6 amas, dont les diagrammes
couleur-magnitude sont présentés dans la figure 3.12. On constate l’apparition d’une sé-
quence rouge sur chacun de ces amas. De plus, on constate que la plupart des galaxies
hôte des SNIa, marquées d’un rond rouge sur la figure 3.12, se trouvent au voisinage de la
séquence rouge de leur amas.

Ensuite, les détections Sunyaev-Zel’dovich (SZ) ont été recherchées, en utilisant le ca-
talogue Planck des sources SZ (PLANCK COLLABORATION et al. [2016b]). On constate (LÉ-

9. où h est défini tel que H0 = h×100 km s−1 Mpc−1, donc si l’on considère H0 = 70 km s−1 Mpc−1, h = 0,7.
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FIGURE 3.11 – Vitesses des galaxies normalisées par la dispersion de vitesses σV au sein de chaque
amas en fonction de la distance orthoradiale r au centre normalisée des R200 des amas correspon-
dants (LÉGET et al. [2018])

Les points correspondent aux galaxies avec des mesures spectroscopiques de SDSS, tandis
que les cercles représentent les positions des galaxies hôtes des SNIa. La couleur des points
correspond à la couleur des galaxies g−r (les points gris correspondant aux galaxies n’ayant
pas de mesures photométriques sous les filtres g et r et donc pas de mesure de couleur
disponible).
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FIGURE 3.12 – Diagramme couleur-magnitude

Ce tracé représente les magnitudes g −r en fonction de r pour 6 des amas associés aux SNIa
(tableau 3.1), pour lesquels les décalages spectraux et les données photométriques sous les
bandes g et r étaient disponibles dans la base de données de SDSS (EISENSTEIN et al. [2011],
DAWSON et al. [2013], SMEE et al. [2013], SDSS COLLABORATION et al. [2016]). Chaque point
correspond aux mesures photométriques d’une galaxie. Les ronds rouges montrent les po-
sitions des galaxies hôtes des SNIa.
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GET et al. [2018]) que tous les amas de galaxies de l’échantillon présentant des sources SZ
sont également présentes dans les catalogues d’amas détectés par émission de rayons X.

Cependant, certains des amas de galaxies supposés et associés ne présentaient pas les
signatures caractéristiques SZ/rayon X. Or , comme décrit dans la section 3.3.3.1, les amas
à faible décalage spectral vers le rouge sont supposés émettre en rayons X. Par consé-
quent, seuls les candidats ayant une source X ont été conservés pour la suite de notre
analyse.

La cas de [WHL2012] J132045.4+211627 : L’amas de galaxies candidat [WHL2012]
J132045.4+211627 qui avait été associé avec la supernova SNF20070417-002 présente une
séquence rouge caractéristique. Cependant, aucune source d’émission diffuse de rayons
X n’est détectée à cet endroit. Ce type de cas de figure peut s’expliquer de différentes ma-
nières, comme par exemple la superposition d’amas voisins ou la présence d’un groupe
de galaxies intégré dans un filament galactique. L’étude des coordonnées et des déca-
lages spectraux des galaxies autour du centre de [WHL2012] J132045.4+211627 montre
que la disposition de ses galaxies est plus étalée, comme le serait un filament galactique.
Étant donné qu’aucune source diffuse X n’est présente à cet endroit, il a été conclu que
[WHL2012] J132045.4+211627 ne répond pas aux critères satisfaisant à un amas de ga-
laxies ; il a donc été rejeté de l’analyse.

Le cas de ZwCl 2259+0746 : Le supposé amas de galaxies ZwCl 2259+0746 né-
cessite également une étude approfondie. Une source émettant des rayons X (1RXS
J230215.3+080159) est située à moins de 2,3′ du centre de ce supposé amas, mais la taille
de la région d’émission n’est que de 3′, ce qui est faible en comparaison avec la valeur du
rayon R200 de l’amas, mesurant 60′. Il se trouve que, selon MICKAELIAN et al. [2006], ce
rayonnement est en réalité émis par une étoile se trouvant sur le même champ. Cet amas
a donc aussi été rejeté.

Le cas de A85/A87 : Un autre amas candidat qui a nécessité une attention particu-
lière est A87, qui appartient au complexe d’amas de galaxies A85/87/89. D’après DURRET

et al. [1998], les vitesses des galaxies dans la région de A87 montrent l’existence de sous-
groupes, qui possèdent chacun une contrepartie X, et semblent tomber sur A85 le long
d’un filament. Par conséquent, A87 n’est pas exactement un amas de galaxies, mais plutôt
une sous-structure de A85 qui possède une source diffuse X très grande (PIFFARETTI et al.
[2011]). La méthode de mesure du décalage spectral que l’on a mise en œuvre (section
3.3.3) pour déterminer le décalage spectral dans le référentiel du fond diffus cosmolo-
gique de la région virialisée de A85 a été appliquée. Cet amas, que l’on a appelé A85/A87
est inclus dans le tableau 3.1 des associations SNIa/amas de galaxies qui révèle l’ensemble
des 11 amas confirmés associés au lot des 145 SNIa de la SNFACTORY.
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3.3.5 Correction des vitesses propres sur le diagramme de Hubble

Afin de réaliser un diagramme de Hubble, le décalage spectral zcosmo , inclus dans la
distance de luminosité donnée en équation (3.11), doit se rapprocher au maximum du dé-
calage spectral dû à l’expansion de l’Univers. Par conséquent, pour réaliser les corrections
de vitesses propres pour les SNIa dont la galaxie hôte appartient à un amas, le décalage
spectral vers le rouge suivant a été attribué pour chacune des SNIa :

zcosmo =


z cl si la galaxie hôte se trouve à l’intérieur d’un amas,

z SN sinon.
(3.29)

où z cl correspond au décalage spectral de l’amas (voir tableau 3.1) et z SN aux décalages
spectraux des galaxies hôtes des SNIa. Ces décalages spectraux sont exprimés dans le ré-
férentiel du fond diffus cosmologique.

L’incertitude sur le décalage spectral vers le rouge se propage dans l’erreur sur la ma-
gnitude σ tot de la manière suivante :

σ tot
2 =σ2

LC + σ2
z (3.30)

où σLC correspond à la propagation de l’incertitude des paramètres de la courbe de
lumière. σz , qui représente l’incertitude sur la mesure du décalage spectral et de la cor-
rection de vitesse propre, vaut :

σz =


5

√
zer r 2

cl

z cl ln(10)
si la galaxie hôte se trouve à l’intérieur d’un amas,

5
√

zer r 2
SN +0.0012

z SN ln(10) sinon.

(3.31)

où zer r
cl est l’incertitude sur le décalage spectral d’un amas exprimée par l’équation (3.23)

et zer r
SN est l’incertitude de mesure sur le décalage spectral vers le rouge de la SNIa. La va-

leur 0,001 correspond aux 300 km s−1 ajoutés à l’erreur sur le décalage spectral des SNIa à
l’extérieur des amas de galaxies pour prendre en compte les vitesses propres dans les ana-
lyses de cosmologie classiques. Lorsque les SNIa appartiennent à des amas de galaxies, on
suppose que l’incertitude consiste uniquement dans l’erreur due à la mesure du décalage
spectral d’un amas de galaxies.

Afin de dresser le diagramme de Hubble, les paramètres MB, α et β sont ajustés 10 en
minimisant la variable X2 suivante :

X2 =
∑
SN

∆µ2

σ tot
2 +σ2

i nt

(3.32)

où σi nt correspond à la dispersion intrinsèque inconnue des SNIa. Les∆µ aux résidus au
diagramme de Hubble, définis pour chaque SNIa, de la manière suivante :

∆µ =µB −µth (3.33)

µth correspond au module de distance théorique défini dans l’équation (3.10). µB est le
module de distance observé (section 1.5.1 du chapitre 1), lié à la magnitude observée de

10. Comme on l’a mentionné au début de ce chapitre, les paramètres cosmologiques sont fixés dans cette
analyse (ΩΛ = 0,7 etΩm = 0,3).
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la SNIa m∗
B et à la magnitude absolue MB, en prenant compte de la standardisation SALT2

avec le paramètre de stretch x1 et la couleur c. Il s’écrit de la manière suivante :

µB = m∗
B −MB +αx1 −βc (3.34)

Pour des raisons de commodité, l’ajustement (3.32) a été effectué en utilisant unique-
ment les 134 SNIa en dehors des amas de galaxies.

Pour les 11 SNIa appartenant aux amas et afin d’étudier l’impact de la correction des
vitesses propres, leurs résidus au diagramme de Hubble (équation (3.33)) ont été évalués
avant et après correction. La figure 3.13 montre ces résidus, en fonction du décalage spec-
tral vers le rouge.

La moyenne quadratique pondérée (wRMS) (BLONDIN et al. [2011]) est définie de la
manière suivante :

wRMS =

√√√√(∑
SN

(
σ tot

i

)−2

)−1 ∑
SN

(
σ tot

i

)−2 (µB,i −µth,i )2 (3.35)

La wRMS a été utilisée afin d’estimer l’impact de la correction des vitesses propres. La
supernova SN2006X n’a pas été prise en compte dans le calcul de la wRMS, étant donné
qu’elle n’appartient pas à l’échantillon de SNIa « normales », puisqu’elle ne respecte pas
certains critères de qualité (fort rougissement de la galaxie hôte). Cependant, SN2006X a
été incluse dans les tests statistiques décrits dans la section 3.3.6.

On constate une baisse de la dispersion lorsque les vitesses propres des galaxies hôtes
appartenant aux amas de galaxies ont été prises en compte. En effet, pour les SNIa corri-
gées (en excluant SN2006X), la wRMS passe de wRMS=0,137±0,036 mag avant correc-
tion, à wRMS=0,130± 0,038 mag (voir figure 3.13). En dehors des amas, la wRMS vaut
0,151±0,010 mag.

Même si cela est compatible avec une fluctuation statistique, on peut se demander
pourquoi la dispersion pour les SNIa en dehors des amas est plus élevée que celle pour les
SNIa se trouvant à l’intérieur des amas. En effet, la dispersion intrinsèque en luminosité
pour les SNIa se trouvant dans des amas de galaxies pourrait par exemple être de manière
générale inférieure à celle des SNIa à l’extérieur des amas. Le lecteur pourra consulter
la section 5.2, sur les propriétés physiques des SNIa et leur amas de galaxies hôtes, dans
LÉGET et al. [2018], dans laquelle cette possibilité est explorée.

Afin d’estimer la signifiance de cette amélioration, le coefficient de corrélation de
Pearson et sa signifiance entre les résidus de Hubble ∆µ, donnés par l’équation (3.33)
avant les corrections et y = 5log10 (z cl /z SN) sont calculés. Le coefficient de corrélation de
Pearson ρ(∆µ, y) entre deux sets de donnés est défini par :

ρ(∆µ, y) =

∑N
i =1

(
∆µi −∆̄µ

)(
yi − ȳ

)√∑N
i =1

(
∆µi −∆̄µ

)2 ×∑N
i =1

(
yi − ȳ

)2
(3.36)

où ∆̄µ = 1
N

∑N
i =1∆µi et où ȳ = 1

N

∑N
i =1 yi . N correspond aux 11 SNIa associées à des amas de

galaxies.
Le calcul du coefficient de corrélation de Pearson donne ρ = 0,9± 0,1, avec une si-

gnifiance de 3,58 σ. Cela révèle une forte corrélation entre les corrections établies et les
résidus au diagramme de Hubble avant correction.

Afin de confirmer cette signifiance, des simulations de type Monte-Carlo ont été éta-
blies dans lesquelles, pour chaque simulation, les différences z SN − z cl des 11 SNIa corri-
gées ont été prises, puis mélangées aléatoirement et appliquées sur ces 11 SNIa apparte-
nant à des amas. Les simulations montrent que la probabilité d’obtenir une wRMS avec
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FIGURE 3.13 – Résidus au diagramme de Hubble avant et après correction (LÉGET et al. [2018])

Les cercles et histogramme bleus (rouges) correspondent aux résidus pour les SNIa appar-
tenant à des amas de galaxies après (avant) corrections des vitesses propres. L’histogramme
gris correspond aux résidus pour toutes les SNIa après correction. SN2006X a été représenté
dans cadre séparé des autres à cause de son très grand décalage. Les points gris représentent
les autres SNIa du lot de la SNFACTORY, n’étant pas associées à un amas de galaxies.

les corrections établies dans ce travail supérieure à celle avec les corrections aléatoires est
de 5,9×10−4. Cela est en accord avec la valeur-p de la corrélation de Pearson (∼ 4×10−4).
On rappelle que la valeur-p correspond, dans un test statistique, à la probabilité pour un
modèle statistique donné sous l’hypothèse nulle (i.e. l’hypothèse selon laquelle les para-
mètres statistiques issus de deux échantillons pris sur des populations équivalentes sont
égaux), d’obtenir la même valeur ou une valeur encore plus extrême que celle observée.

On peut s’interroger pour quelles raisons la diminution de la wRMS pour les objets
corrigés est limitée à 7 mmag, et tenter de déterminer si les corrections effectuées sont
cohérentes avec ce qui est attendu.

Le pull est défini comme la distribution des différences entre les décalages spectraux
vers le rouge des galaxies hôtes avec ceux des amas hôtes, divisés par la dispersion en
vitesses au sein de l’amas de galaxies correspondant :

Pull =
c (zSN − zcl )

σv
(3.37)

Cette quantité permet d’établir si les corrections effectuées sont compatibles avec la
dispersion de vitesses observée dans les amas de galaxies. En effet, la distribution du pull
montrée dans la figure 3.14 devrait correspondre à une loi normale centrée en zéro et
avec une déviation standard de 1. La déviation standard du pull obtenu est de 0,82±0,18,
ce qui est compatible avec la valeur de 1 attendue.
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Un autre vérification que l’on peut établir est de suivre l’effet de ces corrections sur les
résidus au diagramme de Hubble.
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Pull = c× zhost − zcl
σV
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FIGURE 3.14 – pull des vitesses des 11 corrections de vitesses propres (LÉGET et al. [2018])

Cette figure montre la distribution des pull de vitesse (en bleu) comparée avec une distri-
bution Gaussienne ayant la déviation standard des pull de vitesses observés.

La figure 3.15 montre la distribution des différences des résidus∆µ au diagramme de
Hubble après corrections (HRa) et avant (HRb), ainsi que la distribution des corrections
attendues et la distribution des corrections attendues convoluées avec les incertitudes sur
les résidus au diagramme de Hubble. On constate que les corrections de vitesses propres
effectuées pour les 11 SNIa sont cohérentes avec ce que l’on attend, en tenant compte
des dispersions en vitesses au sein des amas et des incertitudes dans l’estimation des
distances de luminosité des SNIa.

3.3.6 Le cas de SN2006X

La supernova SN2006X correspond à l’une des SNIa ayant un bas décalage spectral
vers le rouge du lot des 145 SNIa. Elle a été associée à l’amas de galaxie Virgo (voir tableau
3.1).

Le contexte de cette SNIa est cependant particulier car elle est particulièrement rou-
gie (sa couleur SALT2 vaut 1,26), étant donné qu’elle appartient à un environnement local
contenant de la poussière (PATAT et al. [2007]). Cependant, elle passe les critères de qua-
lité de la courbe de lumière définis par GUY et al. [2010]. De plus elle présente de très
grandes vitesses des éjectas et un écho de lumière (CROTTS et YOURDON [2008], PATAT

et al. [2009]). Ces caractéristiques la rendent ainsi impropre à l’ajustement du diagramme
de Hubble pour les analyses cosmologiques et c’est pour cette raison qu’elle est traitée
séparément au cours de cette analyse. On constate qu’en effet, le résidu de Hubble me-
suré est d’environ −1,7 magnitudes en utilisant le décalage spectral vers le rouge de sa
galaxie hôte. La supernova SN2006X a ainsi été exclue du calcul de la dispersion, étant
donné qu’elle est susceptible de biaiser la dispersion.
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FIGURE 3.15 – Distribution des différences entre les valeurs absolues des résidus au diagramme de
Hubble après (HRa) et avant (HRb) corrections (LÉGET et al. [2018])

Cette figure montre la distribution des différences entre les valeurs absolues des résidus au
diagramme de Hubble après (HRa) et avant (HRb) les 11 corrections de vitesses propres (en
bleu). La ligne noire représente la distribution des différences des résidus attendus du fait
de la correction des vitesses propres, la ligne rouge représente cette différence convoluée
avec la distribution d’erreurs.

La différence de décalage spectral z SN − z cl pour SN2006X est de 0.0018 ce qui cor-
respond à une vitesse propre d’environ 550 km s−1. Lorsqu’on applique cette correction,
l’impact sur le résidu au diagramme de Hubble est particulièrement élevé. En effet, en
utilisant le décalage spectral de l’amas de galaxies, le résidu passe à environ −1,0 magni-
tudes, ce qui correspond à une amélioration d’environ 0,7 magnitudes. Cette correction
correspond à une diminution d’environ 50% du décalage d’origine.

Si l’on ne prend pas en compte la supernova SN2006X, le coefficient de corrélation de
Pearson diminue à ρ = 0,5±0,3 , avec une signifiance de 1,34 σ alors qu’il valait ρ = 0,9±
0,1, avec une signifiance de 3,58 σ en la considérant. De plus, en répétant la simulation
de type Monte-Carlo montrée dans la section 3.3.5 pour le reste des SNIa de l’amas, la
valeur-p passe de 5,9×10−4 à 6,6×10−2. Cette baisse de la signifiance est particulièrement
élevée du fait de la forte correction apportée par SN2006X et du fait que seul 11 SNIa sont
associées à des amas.

Conclusion

Dans ce chapitre, il a été montré que les vitesses propres des galaxies hôtes des SNIa
sont une source d’erreur systématique pour les SNIa appartenant à des amas de galaxies.
Dans les analyses cosmologiques, cette source d’erreur est prise en compte en supposant
une incertitude statistique supplémentaire de 150–300 km/s et en retirant les SNIa avec
un décalage spectral vers le rouge inférieur à 0,015, ou en appliquant des corrections ba-
sées sur des cartes linéaires de vitesses propres. Cependant, les dispersions des vitesses
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des galaxies au sein des amas sont plutôt de l’ordre de 1000 km/s, ce qui est largement
supérieur à celles prises en compte par ces méthodes.

Dans ce travail, une méthode est proposée afin de corriger ces vitesses propres lorsque
les galaxies hôtes des SNIa appartiennent à un amas de galaxie. Pour effectuer ces correc-
tions, on associe les SNIa se trouvant à l’intérieur d’un amas avec leur amas et, après avoir
effectué une caractérisation approfondie de chacun des amas et confirmé les associa-
tions, on corrige en partie l’effet des vitesses propres en considérant le décalage spectral
global de l’amas à la place de celui de la galaxie hôte de la SNIa.

En considérant l’échantillon de 145 SNIa à faible décalage spectral (0,005 < z < 0,123)
observées par la collaboration Nearby SuperNova Factory (ALDERING et al. [2002]), 11
SNIa ont ainsi été associées par cette méthode avec des amas de galaxies. L’amélioration
des mesures des décalages spectraux vers le rouge obtenue à l’aide de ces corrections a
permis de diminuer la dispersion sur le diagramme de Hubble de wRMS=0,137±0,036
mag (avant corrections) à wRMS=0,130±0,038 mag, lorsque les vitesses propres sont cor-
rigées pour les SNIa appartenant à des amas. La correction est statistiquement significa-
tive puisque l’on obtient une corrélation entre les résidus avant correction et les correc-
tions sur les décalages spectraux de ρ = 0,9±0,1, avec une signifiance de 3,58 σ. Cepen-
dant, lorsque l’on exclue la supernova SN2006X, cette corrélation diminue à ρ = 0,5±0,3
et la signifiance baisse à 1,34 σ. Cette baisse particulièrement élevée est liée au fait que
seul 11 SNIa sont associées à des amas et à la forte correction que cette SNIa apporte.

Les relevés tels que ZTF (Zwicky Transient Facility, BELLM [2014]) ou LSST permet-
tront d’observer des milliers de SNIa, et par conséquent d’obtenir un nombre de SNIa
associées à des amas de galaxies largement supérieur à 11. Il serait intéressant de mener
une étude approfondie des taux de SNIa appartenant aux amas devra être réalisée afin de
déterminer une estimation de ce nombre. Le relevé LSST devrait permettre d’obtenir des
SNIa allant jusqu’à un décalage spectral d’environ 0,4 pour le relevé principal (qui couvre
environ 20 000 deg 2), et pouvant aller jusqu’à ∼ 1,1 pour les champs profonds, ce qui
est largement supérieur à la limite de ∼ 0,1 pour les SNIa observée par la SNFACTORY. La
méthode de sélection des amas, basée sur la présence de sources diffuses de rayons X, ne
sera plus suffisante tant que des relevés X complets dans ces gammes de décalages spec-
traux ne seront pas effectués. Cependant cette correction est surtout importante pour des
décalages spectraux vers le rouge faibles (z < 0,1), étant donné que l’impact des vitesses
propres diminue avec la distance. Par contre, l’étude des taux de SNIa se trouvant dans
les amas de galaxies (SHARON et al. [2010], BARBARY et al. [2012]) et de la différence entre
les paramètres des courbes de lumière des SNIa intérieures ou extérieures aux amas (LÉ-
GET et al. [2018]) pourraient constituer des sujets intéressants à étudier. De plus, l’étude
des corrélations angulaires des vitesses propres (HOWLETT et al. [2017b], HOWLETT et al.
[2017a]) constitue une autre piste intéressante permettant d’obtenir des contraintes pour
de futures analyses cosmologiques.
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Introduction

Ce chapitre est consacré à la question de l’isotropie de l’Univers. Après avoir introduit
les motivations poussant à cette étude et quelques modèles cosmologiques anisotropes,
on dressera une liste, non exhaustive, des recherches phénoménologiques d’anisotropies
à l’aide des SNIa.

Par la suite, on tentera de déterminer si les observations de SNIa du futur relevé LSST
seront aptes à permettre la détection d’un effet anisotrope au premier ordre (dipôle) ayant
une amplitude comparable à la limite de détection des recherches antérieures. Pour cela,
des données de SNIa permettant de reproduire en première approximation des observa-
tions semblables à celles que devrait apporter le télescope LSST, en incluant, ou non, une
modulation dipolaire seront simulées, puis ajustées.

4.1 Motivations

Le principe cosmologique stipule que l’Univers est homogène et isotrope aux grandes
échelles (voir chapitre 1). Le modèle ΛCDM, considéré comme le modèle standard de
la cosmologie, est basé sur la métrique de FLRW liée à ce principe cosmologique. Il a
été montré dans le chapitre 1 que ce modèle reproduit les observations menées à l’aide
de sondes cosmologiques diverses, telles que les SNIa, les oscillations acoustiques des
baryons, ou le fond diffus cosmologique.

Cependant, il est légitime de s’intéresser à la validité du modèle ΛCDM et de ses hy-
pothèses, à savoir le principe cosmologique. Une déviation statistiquement significative
à l’isotropie engendrerait un changement de paradigme majeur, et remettrait en cause
le principe de Copernic stipulant qu’il n’existe pas de point privilégié dans l’Univers. Par
ailleurs, la conclusion que l’Univers est en expansion accélérée est étroitement liée au
principe de Copernic (UZAN [2010]), principe impliquant l’isotropie de l’Univers.

La plupart des observations cosmologiques fournissent des mesures de quantités phy-
siques, telles que la magnitude, la taille ou la forme des objets, en fonction de leur posi-
tion sur la sphère céleste et de leur décalage spectral vers le rouge. Dans un espace quel-
conque, l’expression du décalage spectral vers le rouge, défini par l’équation (1.2), devient
(ELLIS [1971]) :

1+ z =

(
kµuµ

)
source(

kµuµ
)

observateur

(4.1)

où uµ correspond à la 4-vitesse du fluide cosmique tangente à la ligne d’univers 1 de la
source étudiée, et kµ correspond au vecteur tangent à la géodésique nulle reliant le point
de l’espace temps d’émission de la source à l’observateur. Le décalage spectral dépend
ainsi de la structure de l’espace-temps. La figure 4.1 montre que les observations des
sources ayant un décalage spectral z sont localisées dans le cône de lumière du passé. Or,
dans un espace non homogène, il n’y a pas de relation directe entre le décalage spectral
observé, et le temps cosmique t .

Il est important de noter que le décalage spectral vers le rouge, usuellement consi-
déré dans les analyses cosmologiques (équation 1.37), n’est valide que lorsque la métrique
FLRW est considérée (équation 1.12). Une relation observationnelle donnée, telle que la

1. voir section 1.2.2.2 du chapitre 1
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FIGURE 4.1 – Décalage spectral vers le rouge dans un espace-temps quelconque

La ligne en pointillés représente la ligne d’univers de l’objet source, ayant un décalage spec-
tral vers le rouge z vu par un observateur situé au sommet de son cône de lumière. kµ cor-
respond au 4-vecteur tangent à la géodésique nulle liant la source à l’observateur, et uµ à la
4-vitesse du fluide cosmique, à la position de la source (figure inspirée de UZAN [2010]).

relation entre la magnitude et le décalage spectral vers le rouge, pourrait être compatible
avec une autre géométrie spatiale (UZAN [2010]).

4.1.1 Observation d’anisotropies

Certaines observations laissent entrevoir que l’Univers pourrait ne pas être isotrope.
Parmi elles, on pourra citer celle du « point froid » observé sur le fond diffus cosmologique
dans les données de WMAP (VIELVA et al. [2004]), puis par Planck (PLANCK COLLABORA-
TION et al. [2014b]). Ce « point froid » est caractérisé par une région d’environ 5◦ de dia-
mètre centrée, en coordonnées galactiques, à une longitude de l = 207,8◦ et une latitude
de b = −56,3◦. Il est plus froid d’environ 70 µK par rapport à la température moyenne du
fond diffus cosmologique, pour lequel la moyenne quadratique des déviations se situe à
18 µK 2. D’après MACKENZIE et al. [2017], ce « point froid » n’est pas causé par des effets
sur la ligne de visée, mais possède bien son origine dans l’Univers primordial.

Une autre observation, pouvant laisser à penser que l’Univers pourrait ne pas être iso-
trope, est celle de l’orientation des bras des galaxies spirales (LONGO [2011]). La figure 4.2
illustre comment l’orientation des bras des galaxies est définie par LONGO [2011]. Dans
son article, LONGO [2011] montre qu’il existe une asymétrie entre les galaxies spirales
orientées à gauche et celles orientés à droite suivant une direction privilégiée. Sur un lot
de 15158 galaxies, observées par SDSS, ayant un décalage spectral vers le rouge z < 0,085,
une asymétrie de −0,041±0,011 à été observée dans la direction (l ;b) = (52◦;68,5◦), avec
une probabilité d’arriver « par hasard » de 7,9×10−4.

2. après avoir corrigé l’effet dipolaire impliqué par l’effet Doppler du mouvement de la Terre par rapport
au référentiel du fond diffus cosmologique
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FIGURE 4.2 – Orientation des bras des galaxies spirales (LONGO [2011])

(a) Un cas hypothétique dans lequel toutes les galaxies possèdent la même orientation –
on observerait, dans ce cas, une orientation droite pour la totalité des galaxies d’un hé-
misphère, et une orientation gauche pour l’autre hémisphère. (b) Une galaxie spirale « ty-
pique » observée par SDSS définie comme ayant une orientation droite (c) Un exemple de
galaxie orientée vers la gauche.

Pour étudier la question de l’isotropie de l’Univers, il est judicieux de s’intéresser en
particulier aux sondes cosmologiques permettant d’estimer les paramètres cosmologiques
(voir section 1.5). Comme on l’a déjà vu dans ce manuscrit, les SNIa représentent un
indicateur de distance fournissant un moyen privilégié de tester et d’évaluer les para-
mètres du modèle cosmologique donné. De plus, elles permettent, contrairement aux
autres sondes cosmologiques, de contraindre les paramètres cosmologiques individuel-
lement pour chaque direction observée. Cette caractéristique est particulièrement inté-
ressante pour la recherche d’une dépendance directionnelle des paramètres de l’Univers.
Ainsi, dans la suite de ce chapitre, on s’intéressera à la recherche d’anisotropies à l’aide
des SNIa.

4.1.2 Anisotropies avec les SNIa

Il existe deux manières de traiter la question de l’isotropie de l’accélération de l’expan-
sion à l’aide des SNIa. La première approche est de confronter directement les données
avec des modèles cosmologiques anisotropiques spécifiques (section 4.1.2.1). La seconde
approche est d’analyser directement les données de manière phénoménologique (section
4.1.2.2).

4.1.2.1 Modèles spécifiques

Plusieurs modèles anisotropiques d’Univers ont été proposés. Par exemple, les mo-
dèles cosmologiques dits de Bianchi (BIANCHI [1898]), qui comprennent une métrique
elliptique, c’est à dire ayant des facteurs d’échelle a(t ) différents selon la direction (CAM-
PANELLI et al. [2011]). Ce qui revient, pour les modèles dits de Bianchi I, à avoir une mé-
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trique de ce type (RUSSELL et al. [2014]) :

ds2 = (cdt )2 −a2
x(t )dx2 −a2

y (t )dy2 −a2
y (t )dz2 (4.2)

où ax(t ), ay (t ) et az(t ) correspondent respectivement aux facteurs d’échelle suivant les
directions x, y et z. On retrouve une métrique homogène dans le cas où ax(t ) = ay (t ) =
az(t ).

Un autre modèle non isotrope que l’on peut citer est celui de Finsler-Randers (RAN-
DERS [1941], CHANG et al. [2014]), qui reprend la métrique de Friedmann-Lemaître-
Robertson-Walker en ajoutant un terme supplémentaire qui dépend d’une direction pri-
vilégiée de l’espace-temps :

ds =
√

(cd t )2 −a2(t )(dx2 +dy2 +dz2)+Ddz, (4.3)

où D est une constante représentant une « magnitude anisotropique » de l’Univers.
On pourra aussi nommer le modèle de quintessence étendu qui induit une distribu-

tion sphérique non homogène pour la densité d’énergie noire, proposé par MARIANO et
PERIVOLAROPOULOS [2012].

Enfin, un autre modèle que l’on peut alléguer est celui de Lemaître-Tolman-Bondi
(LEMAÎTRE [1933], TOLMAN [1934], BONDI [1947]), qui a la particularité d’être un mo-
dèle d’Univers non homogène pouvant impliquer une expansion accélérée de l’Univers
sans présence d’énergie noire ou de modification des lois de la gravité. La métrique de
Lemaître-Tolman-Bondi (LTB) considère un univers de poussière avec des inhomogénéi-
tés radiales, lorsqu’on se positionne au centre de cet univers. En choisissant des coordon-
nées spatiales comobiles (voir section 1.2.2.2) avec la matière, et l’origine spatiale (xi = 0)
comme le centre de symétries de cet univers, l’élément ds s’écrit de la manière suivante
(ENQVIST [2008]) :

ds2 = (cdt )2 −X2(r, t )dr 2 −A2(r, t )
(
dθ2 + sin2θdϕ2) , (4.4)

où les fonctions A(r, t ) et X(r, t ) possèdent une dépendance temporelle et spatiale. On
peut retrouver la métrique homogène de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (équa-
tion (1.12)) dans le cas limite suivant :

X(r, t ) → a(t )p
1−kr 2

, A(r, t ) → a(t )r. (4.5)

Ce modèle considère que l’observateur pourrait se trouver dans une région locale de sous-
densité de l’Univers située au cœur d’une zone de sur-densité qui génère un phénomène
local d’expansion accélérée. Avec ce modèle, la distance de luminosité se réécrit (ENQVIST

et MATTSSON [2007]) :

dL(z) = (1+ z)2 A(r (z), t (z))

Il existe une multitude de variantes de modèles LTB. Afin d’imiter l’expansion accé-
lérée, le taux d’expansion doit être croissant lorsqu’on regarde dans le cône de lumière
passé. On peut, par exemple, considérer le modèle LTB à 4 paramètres suivant (ENQVIST

et MATTSSON [2007]) :
H0(r ) = H+∆He− r

r 0

Ωm(r ) =Ω0 = Cte
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où H, ∆H, Ω0 et r0 sont des paramètres libres, ajustables à l’aide des observations de
SNIa. Ce modèle est confronté au lot données de 157 SNIa « gold » de RIESS et al. [2004]
dans ENQVIST et MATTSSON [2007]. Les meilleures valeurs d’ajustement sont H+∆H =
66,8 km s−1 Mpc−1, ∆H = 10,5, Ω0 = 0,45 et r0 = 500 Mpc. On pourra trouver les inter-
valles de confiance à 68,3% 95,4% et 99,7% dans la figure 1 de ENQVIST et MATTSSON

[2007]. D’autres variantes du modèle LTB sont discutés par ENQVIST et MATTSSON [2007]
et par BLOMQVIST et MÖRTSELL [2010]. Cependant, CÉLÉRIER [2000] montre que n’im-
porte quelle relation magnitude – décalage spectral vers le rouge est dégénérée avec les
modèles de type LTB, et qu’ainsi l’hypothétique expansion accélérée de l’Univers pourrait
être modélisée par une large variété de profils de densité inhomogènes.

4.1.2.2 Approche phénoménologique

La question de l’isotropie de l’Univers peut être traitée à l’aide d’approches phénomé-
nologiques (ANTONIOU et PERIVOLAROPOULOS [2010], MARIANO et PERIVOLAROPOULOS

[2012], JAVANMARDI et al. [2015], LIN et al. [2016]), en analysant directement les données
tout en s’affranchissant d’utiliser un modèle cosmologique anisotropique particulier. Les
méthodes de comparaison hémisphérique ou d’ajustement de dipôle sont couramment
utilisées dans la littérature. L’avantage de traiter la question de l’isotropie de cette ma-
nière est qu’elle pourrait donner une preuve observationnelle que l’Univers n’est pas ho-
mogène, indépendamment d’un modèle particulier.

On présentera dans la section suivante une liste non exhaustive des recherches d’ani-
sotropies à l’aide de données de SNIa et indépendamment de tout modèle cosmologique.

4.2 Recherche d’anisotropies dans les données existantes
de SNIa en suivant une approche phénoménologique

Afin de rechercher des anisotropies, les décalages spectraux des SNIa sont exprimés
dans le référentiel du fond diffus cosmologique de manière à ne pas prendre en compte
la vitesse propre de la Terre par rapport au fond diffus cosmologique. La prise en compte
de cet effet est nécessaire, étant donné que l’on cherche ici à observer des effets ani-
sotropiques dus à la cosmologie, et non des effets dus à la vitesse propre de l’observa-
teur par rapport au fond diffus cosmologique. Le mouvement relatif du soleil par rap-
port au fond diffus cosmologique est de 369,5 ± 3,0 km s−1 dans la direction suivante
(l ; b) = (264,4◦±0,3◦; 48,4◦±0,5◦) en coordonnées galactiques (KOGUT et al. [1993]). Ce
mouvement peut être aussi mesuré, avec une précision moindre, avec les SNIa si l’on
considère les décalages spectraux dans le référentiel héliocentrique, (FEINDT et al. [2013],
FEINDT et al. [2015]), qui mesurent une vitesse de 388±88 km s−1 dans la direction (l ; b) =
(298◦± 25◦; 15◦± 20◦) (incertitudes à 1σ) pour un lot de 128 SNIa issues de la compila-
tion Union2 combiné avec les SNIa observées par la nearby Supernova factory pour des
décalages spectraux compris entre 0,015 et 0,035.

Plusieurs approches phénoménologiques permettant de rechercher des anisotropies
à l’aide des SNIa seront discutées dans la section 4.2.1. Une liste non exhaustive de résul-
tats publiés dans des études antérieures sera effectuée dans la section 4.2.2.
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4.2.1 Différentes approches phénoménologiques

4.2.1.1 Comparaison hémisphérique

La méthode de la comparaison hémisphérique (CAMPANELLI et al. [2011], ANTONIOU

et PERIVOLAROPOULOS [2010]) divise les données en deux sous-lots comprenant les SNIa
dans deux hémisphères indépendants perpendiculaires à un axe. Elle consiste à ajuster les
paramètres cosmologiques dans chacun des deux hémisphères, tout en modifiant l’axe
des hémisphères, de manière à trouver la direction pour laquelle on obtient une diffé-
rence maximale entre les deux valeurs d’un paramètre cosmologique choisi. ANTONIOU

et PERIVOLAROPOULOS [2010] effectuent cette comparaison sur le paramètre de densité
de matièreΩm , en mesurant la quantité DΩ(l ,b) suivante :

DΩ(l ,b) =
∆Ωm

<Ωm > = 2
Ωm,up −Ωm,down

Ωm,up +Ωm,down
(4.6)

où Ωm,up correspond au paramètre de densité de matière ajusté pour l’hémisphère du
dessus, et Ωm,down pour celui d’en dessous, et où (l ,b) correspondent aux coordonnées
galactiques (longitude, latitude) de l’axe perpendiculaire au plan séparant les deux hé-
misphères et pointant vers l’hémisphère du haut (up). CHANG et LIN [2015] effectuent
cette même comparaison avecΩm , mais aussi une comparaison analogue, en étudiant le

paramètre de Hubble H0 que l’on appellera DH(l ,b) = ∆H0
<H0> .

4.2.1.2 Analyse en cônes

Une autre méthode consiste à diviser la sphère céleste en plusieurs parties, et à ajus-
ter le diagramme de Hubble indépendamment dans des cônes d’Univers ayant une ou-
verture donnée. L’analyse en cônes (JAVANMARDI et al. [2015]) consiste à ajuster les pa-
ramètres cosmologiques dans un cône d’Univers ayant un axe pointant dans une direc-
tion donnée avec une ouverture d’angle θ. Dans JAVANMARDI et al. [2015] cette analyse
est effectuée pour des angles d’ouverture de θ = π

2 (ce qui revient à considérer un hémi-
sphère), puis avec θ = π

3 et enfin avec θ = π
6 . La sphère céleste est ensuite divisée en pixels

HEALPix 3 donnant les directions des cônes. Un ajustement cosmologique pour les SNIa
appartenant aux cônes pointant dans chacune des directions. Une étude semblable est
celle de CARVALHO et MARQUES [2016], qui divisent le ciel en 12 sous-parties (HEALPix)
de surfaces égales de ∼ 3438 deg2 et effectuent un ajustement cosmologique dans chaque
sous-partie de manière à observer les effets angulaire des paramètres cosmologiques.

4.2.1.3 Ajustement d’un dipôle

La méthode de l’ajustement dipolaire consiste dans l’adjonction d’un terme dépen-
dant de la direction sur le module de distance. Cette approche mesure le premier ordre
d’anisotropies pouvant provenir de diverses origines. C’est l’approche utilisée par MA-
RIANO et PERIVOLAROPOULOS [2012], CHANG et LIN [2015], LIN et al. [2016] et SUN et
WANG [2018].

Dipôle sur le module de distance Lorsqu’on effectue un diagramme de Hubble, l’ob-
servable est le module de distance. On cherchera donc une anisotropie de forme dipolaire
dont l’effet s’exprime sur le module de distanceµi de la i eme SNIa de la manière suivante :

3. Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelisation
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µdi p,i =µi
(
1+AD(~n ·~pi )

)
(4.7)

où AD correspond à l’amplitude du dipôle, ~pi au vecteur unitaire caractérisant la di-
rection de la SNIa observée et ~n au vecteur unitaire caractérisant l’orientation de ce dipôle
(voir figure 4.3).

On peut réécrire ~pi et ~n en fonction de la longitude l et latitude b de la manière sui-
vante :

~pi = cos(bi )cos(li )~i +cos(bi )sin(li )~j + sin(bi )~k (4.8)

~n = cos(b)cos(l )~i +cos(b)sin(l )~j + sin(b)~k (4.9)

où ~i ,~j ,~k représentent les 3 vecteurs unitaires orthonormaux en coordonnées cartésiennes.
l , b représentent les coordonnées (longitude, latitude) du dipôle et li , bi représentent les
coordonnées (longitude, latitude) de chacune des SNIa i utilisées pour le diagramme de
Hubble. La figure 4.4 montre l’effet d’un dipôle sur le module de distance représenté dans
un diagramme de Hubble.

Modulation dipolaire sur d’autres paramètres D’autres formes de dipôles auraient pu
être considérées, cependant, elles peuvent toutes, en première approximation, se rame-
ner à un dipôle sur le module de distance :

— dipôle sur la distance de luminosité :

dL,di p = dL
(
1+AD(~n ·~p)

)
(4.10)

— dipôle sur la densité de matièreΩm :

Ωm,di p =Ωm
(
1+AD(~n ·~p)

)
(4.11)

— dipôle sur le décalage spectral vers le rouge z :

zdi p = z
(
1+AD(~n ·~p)

)
(4.12)

La figure 4.5 montre que ces effets dipolaires inclus sur d’autres paramètres sont cor-
rélés.

4.2.2 Discussion et résultats antérieurs

Le tableau 4.1 représente une liste non exhaustive des recherches antérieures d’aniso-
tropies effectuées de manière phénoménologique.

Chacune de ces méthodes présente des avantages et des inconvénients. La méthode
d’analyse en cône (JAVANMARDI et al. [2015]) a comme avantage d’analyser les anisotro-
pies non seulement au premier ordre, mais aussi à des ordres supérieurs, par exemple
en effectuant une décomposition en harmoniques sphériques, la précision dépendant de
la pixellisation choisie. Elle est intéressante, mais particulièrement sensible au manque
de données de SNIa dans certaines zones du ciel. En effet, si l’on divise le ciel en cônes
trop petits (∼ 859 deg2), on obtient des zones possédant un nombre trop faible ou nul de
données dans certains pixels, provoquant des incertitudes très grandes dans ces zones. Il
devient alors difficile de définir s’il existe une zone privilégiée.
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FIGURE 4.3 – Dipôle

Pour une SNIa se trouvant dans une position ~p pointant dans une direction marquée d’un
angle β par rapport à l’axe du dipôle ~n, l’effet du dipôle suivant une direction dépendra du
produit scalaire entre la direction de la SNIa et l’axe du dipôle (cosβ). L’effet du dipôle est
ainsi maximal pour les objets se trouvant sur l’axe du dipôle (SN∥), et nul pour les objets
situés perpendiculairement à cet axe (SN⊥).
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FIGURE 4.4 – Effet d’un dipôle sur le diagramme de Hubble

Effet d’un dipôle d’amplitude volontairement grande (AD = 0,02) sur le diagramme de
Hubble. La courbe noire représente le diagramme de Hubble pour des SNIa orientées
perpendiculairement à l’axe du dipôle (SN⊥), et ne ressentant aucun effet du dipôle. Les
courbes rouge et bleues correspondent au diagramme de Hubble que l’on aurait pour des
supernovas disposées respectivement dans l’axe du dipôle (SN∥+) et dans le sens inverse
(SN∥−).

La méthode de comparaison hémisphérique est moins sensible à ce problème, étant
donné qu’elle divise le ciel en uniquement 2 hémisphères. Cependant, elle est assez coû-
teuse en temps de calcul, étant donné qu’il faut effectuer des variations de la sélection
entre les deux hémisphères jusqu’à ce que l’on trouve un écart maximal entre les para-
mètres cosmologiques.

La méthode de l’ajustement dipolaire permet d’ajuster le toute anisotropie au premier
ordre. Quelle que soit la raison d’éventuelles inhomogénéités, elles seront ainsi ajustées
au premier ordre dans cette forme dipolaire. Dans la suite de ce travail, on a choisi d’uti-
liser cette méthode.

Globalement, les résultats des recherches d’anisotropies sont compatibles, dans la li-
mite de leurs incertitudes, avec l’absence d’anisotropie. Pour ce qui est des dipôles, il est
seulement possible de poser une limite supérieure sur l’amplitude estimée.

Les ajustements de dipôles effectués dans la littérature (voir tableau 4.1, MARIANO et
PERIVOLAROPOULOS [2012], CHANG et LIN [2015], LIN et al. [2016] et SUN et WANG [2018])
sont compatibles avec l’absence de dipôle. Ils donnent une limite supérieure pour l’am-
plitude de l’ordre de AD ∼ 10−3 à 2σ, les directions ajustées de ces dipôles n’étant pas
concordantes. Les données de SNIa actuelles sont insuffisantes pour détecter un dipôle
de cet ordre.
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FIGURE 4.5 – Effet de dipôle inclus sur différents paramètres sur le module de distance pour z = 0,2

En haut à gauche : dipôle sur le module de distance (cf. équation 4.7) ; En haut à droite :
dipôle sur la distance de luminosité (cf. équation 4.10) ; En bas à gauche : dipôle sur le dé-
calage spectral (cf. équation 4.12) ; En bas à droite : dipôle sur le paramètre de densité de
matière (cf. équation 4.11).
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4.3 Observation de dipôle avec les données futures de LSST

Les prochains relevés tels que LSST apporteront des observations de SNIa en nombre
supérieur, et disposées de manière plus uniforme aussi bien sur le ciel qu’en décalage
spectral.

Il est raisonnable de se demander si un dipôle ayant une amplitude du même ordre
que celle observée dans les données précédentes, présentées dans le tableau 4.1, pourrait
être détecté avec un degré de certitude plus élevé à l’aide des données de SNIa qui seront
fournies par le télescope LSST, d’où nécessité de simulations.

La section 4.3.1 décrira comment les simulations sont effectuées, tandis que la section
4.3.2 sera consacrée aux résultats de l’ajustement sur ces simulations.

4.3.1 Méthodologie et outils

Pour chaque cas, on effectuera 10 000 ajustements simulés afin de disposer d’une sta-
tistique suffisante dans les résultats présentés.

Pour une simulation d’observations d’un échantillon de SNIa, les quantités suivantes
devront être fixées :

— nombre de SNIa : NSN,

— modèle d’erreur sur la magnitude mesurée des SNIa : σ,

— distribution des positions (coordonnées (l ; b)) des SNIa dans le ciel,

— distribution des décalages spectraux vers le rouge des SNIa,

Pour ce qui concerne le nombre de NSN de SNIa considérées dans l’échantillon, une
séquence de scénarios a été étudiée en faisant varier ce nombre – en considérant dans un
premier temps un scénario avec seulement 100 SNIa, puis un scénario avec un nombre
proche du nombre de SNIa se trouvant dans les analyses cosmologiques actuelles (∼ 1000
SNIa), mais en supposant les conditions d’observations de LSST, et enfin un scénario dans
lequel on considère NSN = 5000 SNIa utiles pour la cosmologie. Il est probable que les
dix années de relevé LSST en produiront plus, cependant cela est suffisant pour l’objectif
de cette étude, qui considérera un dipôle avec une amplitude comparable à la limite de
détection des recherches antérieures.

Les distributions en coordonnées et en décalages spectraux utilisées dans chaque si-
mulation, comportant NSN SNIa, seront décrites dans les sections 4.3.1.1 et 4.3.1.2.

4.3.1.1 Distribution des coordonnées utilisée dans les simulations

La génération de points aléatoires de coordonnées (ascension droite α, déclinaison δ)
sur la surface d’une sphère suivant une distribution uniforme peut être faite de la manière
suivante :

— l’angle α d’ascension droite (RA) admettra une valeur aléatoire suivant une loi uni-
forme, entre αmi n et αmax .

αr andom = U (αmi n , αmax) (4.13)

— l’angle δ correspondant à la déclinaison (Dec) n’est pas uniformément distribué,
étant donné qu’un élément de surface ∆A couverte à un angle δ varie avec cos(δ).
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En effet, pour une sphère de rayon 1, l’élément de surface ∆A s’écrit de la manière
suivante :

∆A =∆αcos(δ)∆δ (4.14)

Ainsi, afin de générer un angle de déclinaison δr andom avec une distribution uni-
fome sur le ciel, entre δmi n et δmax , on procédera de la manière suivante :

δr andom = arcsin[U (sin(δmi n), sin(δmax))] (4.15)

Dans le cas des tests sans dipôle (tests « zéro »), les coordonnées générées n’auront
aucune utilité pour la génération du module de distance ; elles ne serviront que lors de
l’ajustement qui sera effectué par la suite, en utilisant le modèle contenant les termes du
dipôle, défini dans l’équation (4.7).

Distribution uniforme sur toute la sphère céleste : Pour avoir la totalité du ciel, les
bornes sur α et δ sont :

αmi n = 0◦, αmax = 360◦ (4.16)

δmi n = − 90◦, δmax = +90◦ (4.17)

Champ de LSST « wide » : Pour obtenir une distribution analogue en première approxi-
mation à celle qui sera observée par le champ wide du télescope LSST on génère une
distribution uniforme en coordonnées sur la partie du ciel qu’il observera.

Pour obtenir une distribution plus proche de ce qui peut être obtenu avec le champ
wide de LSST, les bornes sur les coordonnées équatoriales α et δ deviennent :

αmi n = 0◦, αmax = 360◦ (4.18)

δmi n = −60◦, δmax = 0◦ (4.19)

Les coordonnées α, δ ainsi générées (système de coordonnées équatoriales) sont en-
suite converties dans le système de coordonnées galactiques (l ; b). On trouvera une des-
cription des systèmes de coordonnées équatoriales et galactiques dans l’annexe C. La fi-
gure 4.6 représente cette distribution en coordonnées équatoriales (à gauche) et convertie
en coordonnées galactiques (à droite) pour un lot généré de 5000 SNIa.

4.3.1.2 Distribution des décalages spectraux vers le rouge utilisées dans les simula-
tions

Distribution Uniforme Une distribution en décalages spectraux vers le rouge qui suit
une loi uniforme U ,

zr andom = U (0, zmax), (4.20)

ne correspond pas à une distribution réaliste observable à l’aide d’un télescope. Cette dis-
tribution est utilisée dans un test préliminaire afin d’observer son impact sur l’apparition
d’un effet dipolaire sur des données sans effet dipolaire (cf. annexe D.1).
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(a) (b)

FIGURE 4.6 – Distribution des coordonnées pour 5000 SNIa simulées

Distribution des SNIa simulées sur l’emplacement du champ wide de LSST, en coordonnées
équatoriales (ascension droite, déclinaison) sur la figure (a), converties en coordonnées ga-
lactiques (longitude l , latitude b) sur la figure (b).

Distribution plus réaliste Pour obtenir une distribution en décalage spectraux analogue
en première approximation à celle qui sera observée par le champ wide du télescope LSST,
on utilise la distribution en décalage spectral vers le rouge provenant des simulations
réalisées avec SNANA (KESSLER et al. [2009]) qui ont été utilisées pour les simulations
MINION (MARSHALL et al. [2017]). Une sélection à z = 0,4, correspondant à la sensibi-
lité maximale de LSST dans le champ principal, a été ajoutée de manière à obtenir une
distribution semblable à celle des SNIa qui seront observées avec LSST.

Pour chacune des simulations, les décalages spectraux seront tirés aléatoirement de
cette distribution. La figure 4.7 montre un exemple de distribution obtenue pour une si-
mulation contenant 5000 SNIa.

Les résultats qui seront montrés dans ce chapitre sont élaborés en utilisant les simu-
lations de données suivant les distributions de coordonnées et de décalages spectraux
se rapprochant en première approximation de LSST. On trouvera en annexe D.1 les tests
effectués à titre de comparaison en prenant les distributions uniformes.

4.3.1.3 Simulation d’un module de distance d’une SNIa

Chaque module de distance d’une SNIa est simulée de la manière suivante : on génère
un module de distance µth ne dépendant que de paramètres du modèle cosmologique
standard (modèle ΛCDM). On fixe les paramètres suivants :

— H0 = 70 km s−1 Mpc−1

— Ωm = 0,3

— Afin de considérer uniquement le modèleΛCDM avec un univers plat :ΩΛ = 1−Ωm

et w0 = −1 ,

µth = 5log(dL(Ωm , z))−5. (4.21)
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FIGURE 4.7 – Distribution des décalages spectraux vers le rouge

Distribution de décalages spectraux générés avec SNANA (KESSLER et al. [2009]) pour z ≤
0,4

4.3.1.4 Simulation d’un dipôle

Pour ajouter une modulation dipolaire d’une amplitude et d’une direction donnée sur
le module de distance µ, on utilise l’équation (4.7).

4.3.1.5 Incertitude ajoutée sur les simulations

Afin de simuler une mesure réaliste, il est nécessaire d’ajouter un incertitude sur la
valeur théorique simulée de µ. Pour ce faire, on doit considérer un modèle d’erreur. On a
choisi d’ajouter une incertitude suivant une loi normale N (0,σ) :

µ′
th =µth +N (0,σ) (4.22)

où σ correspond à l’erreur standard typique sur µth .
Dans les analyses cosmologiques standards, la dispersion obtenue lors de l’estimation

des distances provient de différents éléments (section 5.5 de BETOULE et al. [2014]). L’un
de ces éléments correspond à la dispersion intrinsèque, quasiment irréductible, σi nt . La
valeur de σi nt est considérée commune pour toutes les SNIa observées dans un relevé
donné, et dépend du domaine de décalages spectraux vers le rouge couvert par ce relevé.

Dans JLA (voir tableau 9 dans BETOULE et al. [2014]), Pantheon (voir tableau 6 dans
SCOLNIC et al. [2018]), la valeur maximale de la dispersion intrinsèque de 0,12 mag est
attribuée au lot à faible décalage vers le rouge (low-z). Pour les échantillons à plus haut
décalage vers le rouge, cette dispersion intrinsèque varie entre 0,08 mag et 0,11 mag.

Les simulations de SNIa avec LSST les plus récentes présentées par DAI et al. [2018]
utilisent une valeur constante de 0,11 mag pour tous leurs échantillons simulés, tandis
que le LSST science book (LSST SCIENCE COLLABORATION et al. [2009]) indique qu’une
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dispersion intrinsèque de 0,12 mag sur tout le relevé serait suffisante afin d’obtenir les
contraintes exigées sur les paramètres caractérisant l’énergie noire (voir chapitre 2).

Dans ce travail, la valeur de σ = 0,12 à été adoptée pour toutes les simulations. Ce
choix est un peu plus conservateur que celui effectué par DAI et al. [2018], mais assure
que les hypothèses respectent le seuil actuel des échantillons à faible décalage spectral
vers le rouge. De plus, on considérera uniquement la dispersion intrinsèque comme mo-
dèle d’erreur pour les simulations effectuées (σ =σi nt ). Les effets systématiques, pouvant
conduire à une perturbation supplémentaire sur l’effet dipolaire pourront être pris en
compte dans un travail ultérieur.

4.3.2 Analyse des données simulées

Afin d’analyser les données, on procède à un ajustement par la méthode des moindres
carrés, en minimisant la variable X2 :

X2 =
NSN∑
i =1

(
µ(zi , li ,bi ,Ωm , l ,b, AD)−µi

)2

σ2
(4.23)

où µ(zi , li ,bi ,Ωm , l ,b, AD) correspond au module de distance ajusté, dépendant de zi , li

et bi , qui correspondent respectivement au décalage spectral vers le rouge, à la longitude
et la latitude de chaque SNIa, et des paramètresΩm , l , b et AD qui seront ajustés.

Les µi correspondent au module de distance des SNIa préalablement simulées. NSN

correspond au nombre de SNIa considérés lors d’une simulation.
La variable X2, qui suit une loi de χ2 sera minimisée à l’aide de MINUIT (JAMES et ROOS

[1975]) adapté pour PYTHON 4.
Il existe une dégénérescence lors de l’ajustement entre le paramètre AD et l’orienta-

tion du dipôle, donnée par les coordonnées (l ; b). En effet, un dipôle ayant une direction
donnée avec une amplitude positive est identique à un dipôle ayant une amplitude op-
posée et des coordonnées opposées. Si on laisse les paramètres libres, la minimisation de
la variable X2 aboutira aléatoirement dans une de ces deux configurations (cas (b) sur la
figure 4.8). Comme illustré sur la figure 4.8 cette dégénérescence peut être levée de deux
manières :

— en définissant l’amplitude AD du dipôle comme étant positive (cas (a) sur la figure
4.8).

— en restreignant l’espace de définition de la direction du dipôle à une moitié de la
sphère céleste (cas (c) sur la figure 4.8).

Afin de lever cette dégénérescence, on optera pour une amplitude dipolaire AD définie
comme positive. Le choix d’un dipôle défini sur une moitié de la sphère céleste implique-
rait des complications, étant donné que l’on devrait poser une convention supplémen-
taire sur quelle partie du ciel serait choisie. De plus, dans les analyses précédentes que
l’on peut trouver dans la littérature, c’est l’amplitude dipolaire AD > 0 qui est retenue.

Étant donné que la minimisation à l’aide de MINUIT est quelquefois limitée lorsqu’on
introduit une limite inférieure de 0 sur l’amplitude dipolaire ajustée, on a opté pour lais-
ser l’ajustement se faire avec les paramètres (l ; b) et AD libres. Ce n’est qu’après que les
résultats sont exprimés suivant le choix de l’amplitude définie positive. En effet, lorsque
le dipôle ajusté par MINUIT est donné sous forme d’une amplitude AD négative, il a été
réécrit, de manière à lever la dégénérescence entre la direction et l’amplitude, dans sa

4. https://github.com/iminuit/iminuit
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« forme canonique », i.e. avec une amplitude définie positive, en effectuant la transforma-
tion suivante :

AD ← −AD (4.24)

l ← l +π (4.25)

b ← −b (4.26)

De plus on réécrit l’angle de longitude l de manière qu’il soit compris entre 0 et 2π et
l’angle de latitude b de manière qu’il soit compris entre −π

2 et π
2 .

FIGURE 4.8 – Dégénérescence sur l’ajustement du dipôle

Cette figure illustre la dégénérescence, entre l’amplitude AD et les coordonnées (l , b), im-
pliquée par l’ajustement dipolaire. On suppose des données simulées possédant un dipôle
ayant une amplitude et une direction donnée. L’ajustement peut être effectué de plusieurs
manières ; cas (a) coordonnées libres et amplitude définie positive, cas (b) coordonnées et
amplitude libres (cas dégénéré) ; cas (c) coordonnées définies sur la moité de la sphère cé-
leste. Les zones hachurées en rouge correspondent aux zones interdites.

Après avoir réalisé un ajustement sur les données de JLA de BETOULE et al. [2014]
(section 4.3.2.1), on étudiera le cas de données simulées sans modulation dipolaire (test
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« zéro », section 4.3.2.2). Ensuite on simulera des données comportant une anisotropie
dipolaire, de AD = 0,001 et suivant deux directions choisies (section 4.3.2.3).

Pour chaque test, on réalise 10000 fois chaque simulation de NSN SNIa, suivi d’un ajus-
tement du paramètreΩm et des paramètres du dipôle AD, l , et b. Afin de pouvoir les effec-
tuer dans un temps raisonnable, elles ont été envoyés de manière parallèle sur le Centre
de Calculs de l’IN2P3 à l’aide de jobs de 100 simulations.

4.3.2.1 Test préliminaire : recherche de dipôle dans les données JLA

Matrice de covariance de BETOULE et al. [2014] : Dans un premier temps, un ajuste-
ment du diagramme de Hubble, en reprenant la méthode effectuée par BETOULE et al.
[2014], à laquelle les paramètres de la modulation dipolaire donnée par l’équation 4.7 ont
été considérés, a été réalisé.

Afin de procéder à cet ajustement du diagramme de Hubble, la variable donnée dans
l’équation (1.55), définie dans la section 1.5.1 a été minimisée, en reprenant les données
(mB, x1, c, Mstel l ai r e ) des SNIa, ainsi que la matrice de covariance, de la compilation JLA
(BETOULE et al. [2014]) :

X2 =
(
µi −µth,i

)† C−1 (
µi −µth,i

)
(4.27)

Lors des ajustements incluant un dipôle, le module de distance théorique µth,i utilisé
pour cette minimisation sera remplacé par µth,di p,i , considérant la modulation dipolaire.
Il s’écrit de la manière suivante :

µth,di p,i =µth,i
(
1+AD(~n ·~pi )

)
(4.28)

où ~n correspond à la direction du dipôle défini dans l’équation (4.9), ~pi à la direction de
la i ieme SNIa (équation (4.8)) et où µth,i correspond au module de distance théorique dé-
pendant des paramètres cosmologiques du modèle utilisé. Ainsi, lors de la minimisation
de la variable X2, les paramètres de nuisance α, β et MB, les paramètres cosmologiques
du modèle utilisé et, lorsqu’il est considéré, les paramètres du dipôle (amplitude AD et
direction (l ; b)) sont ajustés.

Lorsqu’on ajuste le modèle ΛCDM, on retrouve les résultats de BETOULE et al. [2014]
pour le paramètreΩm ainsi que pour les paramètres α, β, MB, et∆M (cf. tableau 4.2)

Lorsque le modèleΛCDM avec un dipôle sur le module de distance a été considéré, en
ajoutant les paramètres de direction (l ; b) et d’amplitude AD de l’effet dipolaire à l’ajuste-
ment, on obtient 5 :

l = −38◦±86◦(= 322◦±86◦),b = −11±63,

AD = 0,00022±0,00059

L’amplitude détectée n’est pas significative par rapport à l’incertitude. Le point rouge avec
ses barres d’erreurs, sur la figure 4.9, montre les coordonnées longitude et latitude (l ; b)
ajustées de ce dipôle, la barre horizontale et la barre verticale autour de ce point corres-
pondant aux incertitudes à 1σ. À 2σ, ces incertitudes couvrent l’intégralité du ciel, l’infor-
mation sur la direction préférentielle de l’anisotropie dipolaire n’est donc pas significa-
tive. On peut néanmoins affirmer que si une anisotropie dipolaire existe, son amplitude
AD est inférieure à 0,0014 pour un intervalle de confiance à 2σ, si l’on considère, par ap-
proximation, qu’elle suit une loi normale centrée en 0,00022 avec σ = 0,00059.

5. les valeurs de tous les paramètres ajustés sont données dans le tableau 4.2
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Dans le tableau 4.2, figurent aussi les ajustements en considérant les modèles cosmo-
logiques wCDM et CPL (CHEVALLIER et POLARSKI [2001] et LINDER [2003], dont la para-
métrisation est montrée dans le tableau 1.1). Le paramètreΩm a été fixé pour ces modèles,
étant donné que l’information donnée par les SNIa est insuffisante pour contraindre à la
fois tous les paramètres de ces modèles BETOULE et al. [2014]. On aurait pu considérer,
comme dans BETOULE et al. [2014] les contraintes provenant des autres sondes cosmolo-
giques. Cependant, étant donné que l’approche de l’ajustement dipolaire est relativement
indépendante du modèle utilisé, seul le modèleΛCDM a été considéré dans la suite de ce
travail.

FIGURE 4.9 – Ajustement d’un dipôle sur les données de JLA

Les points bleus correspondent aux coordonnées des 740 SNIa de la compilation JLA. Le
point rouge représente la direction de l’ajustement effectué, les barres horizontales et ver-
ticales correspondant aux incertitudes à 1σ. La croix verte marque la direction opposée de
ce même dipôle.

Sur la figure 4.9, les points bleus correspondent aux emplacements des SNIa du lot
de JLA (BETOULE et al. [2014]) qui ont été utilisées pour cet ajustement. On remarque que
leur distribution sur le ciel n’est pas uniforme. De plus on constate (figure 4.10) que la dis-
tribution des décalages spectraux de la compilation JLA possède aussi une certaine non
uniformité. La principale raison de cette non uniformité des positions et des décalages
spectraux est le fait que les SNIa de la compilation JLA proviennent de différents relevés, à
savoir des SNIa à bas décalage spectral vers le rouge (z . 0,1) provenant de la littérature,
de SDSS 6, de SNLS 7 et de HST 8.

6. Sloan Digital Sky Survey
7. SuperNova Legacy Survey
8. Hubble Space Telescope
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FIGURE 4.10 – Décalages spectraux du lot de 740 SNIa de JLA (BETOULE et al. [2014])

Test du modèle simplifié : Afin de tester le modèle simplifié, où l’on ne considère pas
l’ajustement des paramètres de nuisance α, β et MB ainsi que celui de mass step, on es-
time les modules de distances des SNIa de la compilation JLA, en reprenant le module de
distance (équation (4.29)) auquel on considère les valeurs ajustées dans BETOULE et al.
[2014] :

µJLA = mB −MB +αx1 −βc −δ∆M
∆M (4.29)

avec

δ∆M
=

{
0 Mstellar < 1010M¯
1 Mstellar > 1010M¯.

(4.30)

où Mstellar correspond à la masse stellaire de la galaxie hôte.
Les incertitudes ont été estimées comme la somme quadratique des incertitudes pro-

venant des différents paramètres.

σ2
JLA =σ2

mb +M2
B,er r + (αx1,er r )2 + (αer r x1)2 + (βcer r )2 + (βer r c)2 + (δ∆M

∆M,er r )2 (4.31)

La distribution des incertitudes σJLA sur µJLA des données JLA est représentée dans la
figure 4.11.

On effectue cet ajustement sur les données JLA afin de vérifier que l’on trouve des ré-
sultats compatibles à ceux obtenus en considérant les termes de la matrice de covariance
de BETOULE et al. [2014]. On trouve l’amplitude et la direction suivantes :

AD = 0,00023±0,00048

(l ,b) = (−22◦±95◦,−12◦±54◦)

Effectivement, ce résultat est en accord avec le résultat trouvé précédemment (figure
4.9).

Afin d’évaluer l’importance du modèle d’erreur, un ajustement du diagramme de Hubble
a été effectué en considérant σ = 0,17, qui correspond en première approximation à la
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FIGURE 4.11 – Distribution des incertitudes σ sur µ des données (740SNIa) de JLA

médiane des incertitudes (figure 4.11), pour toutes les SNIa. L’amplitude et la direction
détectée sont les suivantes :

AD = 0,00016±0,00034,

(l ; b) = (22◦±170◦; −16◦±81◦)

Bien que plus simples à obtenir, ces résultats montrent que l’hypothèse d’une erreur sta-
tistique de σ = 0,17 mag (résidus médians de JLA), peut produire des résultats compa-
tibles avec le comportement décrit par l’analyse en considérant la matrice de covariance
complète. Ceci n’est qu’une description simplifiée, mais elle conserve le budget d’erreur
de l’échantillon de JLA, i.e. bien que ce ne soit pas une description détaillée, les barres
d’erreurs sont suffisamment grandes pour contenir le résultat ayant des incertitudes avec
une structure plus complète.

On utilise une hypothèse semblable dans le contexte des simulations réalisées dans la
suite de ce chapitre.

4.3.2.2 Test « zéro » : données sans dipôle

Pour chaque simulation effectuée, on réalise préalablement un test « zéro », dans le-
quel on simule des données sans dipôle. On réalisera l’ajustement sur ces données en
laissant les paramètres du dipôle libres. On utilisera ensuite ces résultats afin de les com-
parer à ceux obtenus pour des données simulées contenant un dipôle.

Chaque simulation comprend un nombre donné NSN et est effectuée avec les para-
mètres définis dans la section 4.3.1.3.

Test « zéro » On considère des SNIa générées suivant une distribution uniforme en coor-
données sur le domaine qui sera observé par le champ wide de LSST (figure 4.6) et une dis-
tribution en décalage spectral réaliste (figure 4.7). On ajoute, sur les modules de distances,
une dispersion suivant une loi normale, définie dans l’équation (4.22), avec σ = 0,12 mag
(voir section 4.3.1.5).
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La figure 4.12 montre la distribution des amplitudes et les coordonnées des dipôles
qui ont été ajustées sur les simulations pour le test « zéro » avec 5000 SNIa.

Les caractéristiques de la distribution obtenue sont dues au fait que l’amplitude est
une quantité de nature essentiellement positive et affectée par la statistique et la disper-
sion sur le module de distance.

De plus, on remarque que ces dipôles ajustés ont tendance à s’aligner suivant deux
directions privilégiées, illustrée dans la figure 4.13. Cette tendance est influencée par la
distribution initiale des données.

Les tests « zéros », donnés en annexe D.1, ont été effectués en considérant des combi-
naisons entre les distributions de positions et de décalages spectraux énumérées dans les
sections 4.3.1.2 et 4.3.1.1.

Comme on peut s’y attendre, les tests « zéros » effectués avec une distribution de posi-
tions uniforme sur toute la sphère céleste enseignent que les positions des dipôles ajustés
sont réparties de manière uniforme sur le ciel et ne présentent pas la tendance illustrée
dans la figure 4.13.

Les simulations avec dipôle montrent pour quel nombre de SNIa un dipôle d’ampli-
tude AD = 0,001 pourra émerger du bruit de fond.

Les résultats des ajustements sont présentés dans le tableau 4.3, résumant les valeurs
deΩm et des paramètres dipolaires (AD, l et b) obtenus lors des ajustements effectués.

4.3.2.3 Simulations en incluant un dipôle

Dans ce qui suit, on étudiera ce qu’il en est si l’on considère des données qui pos-
sèdent une anisotropie de forme dipolaire sur le module de distance décrite en section
4.3.1.3. Pour cela, on inclut dans les simulations une anisotropie de forme dipolaire, ayant
une amplitude de AD = 10−3. Ce dipôle « pointe » dans deux directions différentes (figure
4.14), de manière à comprendre comment la précision des ajustements varie en fonction
de cette direction lorsque la distribution utilisée n’est pas uniforme sur la totalité du ciel.

Ces deux directions ont été choisies de manière a représenter des cas extrémaux.

— direction « polaire » : « pointant », dans le système de coordonnées équatoriales,
vers le pôle α = 0◦, et δ = 90◦. Cela correspond, en coordonnées galactiques, à l =
122,93◦ et b = 27,13◦. Cette direction a été choisie car elle correspond à la direction
pour laquelle les données de SNIa observée par LSST (voir figure 4.6) sont distri-
buées symétriquement autour d’elle.

— direction « équatoriale » : pointant sur l’équateur α = 0◦, et δ = 0◦, ce qui correspond
en coordonnées galactiques, à l = 96,34◦ et b = −60,19◦. Cette direction a été choisie
car elle est perpendiculaire à la direction précédente (voir figure 4.6). Les données
sont donc disposées de manière asymétrique par rapport à l’axe donné par cette
direction de dipôle.

Dans ce qui suit, en plus de simuler deux cas de dipôle ayant une direction différente,
on effectuera des variations du nombre NSN de supernovas incluses dans les simulations,
et du bruit gaussien N (0,σ) considéré (cf. section 4.3.1.5), de manière à étudier la sensi-
bilité de la détection d’une anisotropie de forme dipolaire par rapport à ces paramètres.

Simulations avec NSN = 5000 La figure 4.15 montre les résultats des ajustements pour
les simulations incluant un dipôle orienté dans la direction « polaire », tandis que la figure
4.16 montre les résultats pour des simulations incluant un dipôle orienté dans la direction
« équatoriale ».
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FIGURE 4.12 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 5000,
σ = 0,12 pour le test « zéro »

137



CHAPITRE 4. RECHERCHE D’ANISOTROPIES DANS L’UNIVERS AVEC LSST

FIGURE 4.13 – Densité des directions des dipôles ajustées pour le test « zéro » avec NSN = 5000,
σ = 0,12

Cet histogramme sur la sphère céleste est réalisé sur 432 pixels HEALPIX (nsi de = 6), re-
présentant des surfaces du ciel identiques d’environ 95,5 deg2. La couleur correspond au
nombre de fois qu’un dipôle est ajusté dans un pixel donné. On constate que les coordon-
nées des dipôles ajustées sur le test « zéro » ont tendance à s’aligner suivant la direction
correspondant à l’axe de symétrie de la distribution utilisée pour les positions des SNIa si-
mulées (figure 4.6).

FIGURE 4.14 – Directions des dipôles simulés

Directions « polaire » et « équatoriale » en coordonnées équatoriales (à gauche) et en coor-
données galactiques (à droite).

138



CHAPITRE 4. RECHERCHE D’ANISOTROPIES DANS L’UNIVERS AVEC LSST

FIGURE 4.15 – Simulations avec NSN = 5000, avec un dipôle orienté dans la direction « polaire »
d’amplitude AD = 0,001

Le diagramme du haut montre les amplitudes des dipôles ajustés sur les simulations avec
NSN = 5000 et un dipôle orienté dans la direction « polaire » d’amplitude AD = 0,001 (histo-
gramme bleu), ainsi que le test « zéro » correspondant (tracé orange). Le tracé du bas montre
les positions ajustées pour chacune des simulations en coordonnées galactiques, la couleur
des points correspondant à l’amplitude ajustée associée aux positions de ces dipôles.
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FIGURE 4.16 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 5000
et avec un dipôle orienté dans la direction « équatoriale » d’amplitude AD = 0,001
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Les histogrammes sur les figures représentent les amplitudes dipolaires détectées. Les
tracés en lignes continues bleues représentent les distributions des amplitudes dipolaires
ajustées sur les données simulées comportant une anisotropie dipolaire, et ceux en poin-
tillés orange représentent les distributions obtenues pour les simulations du test « zéro »
sans dipôle.

On constate que la dispersion en amplitude est plus élevée pour les données incluant
un dipôle orienté dans la direction polaire. En effet, dans cette configuration, un dipôle
d’amplitude AD = 0.001 serait détecté.

À présent on étudiera la sensibilité des résultats en fonction du nombre de SNIa consi-
dérées dans les simulations.

Simulations avec NSN = 1000 Les figures 4.17 et 4.18 montrent les résultats des ajus-
tements pour les simulations contenant 1000 SNIa, incluant un dipôle orienté dans la
direction « polaire » et « équatoriale » respectivement.

Simulations avec NSN = 100 Les figures 4.19 et 4.20 montrent les résultats des ajuste-
ments pour les simulations en baissant le nombre de SNIa contenues à 100, incluant un
dipôle orienté dans la direction « polaire » et « équatoriale » respectivement.
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FIGURE 4.17 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 1000
et un dipôle orienté dans la direction « polaire » d’amplitude AD = 0,001
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FIGURE 4.18 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 1000
et un dipôle orienté dans la direction « équatoriale » d’amplitude AD = 0,001
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FIGURE 4.19 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 100
et un dipôle orienté dans la direction « polaire » d’amplitude AD = 0,001
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FIGURE 4.20 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés sur des simulations avec NSN = 100
et un dipôle orienté dans la direction « équatoriale » d’amplitude AD = 0,001
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Discussion des résultats Le tableau 4.3 résume les valeurs obtenues sur les dipôles et
les amplitudes ajustés pour les simulations que l’on a effectuées.

Le test de Kolmogorov-Smirnov (KOLMOGOROV [1931]) permet d’estimer la compati-
bilité de deux lots de données. Lorsqu’on compare deux lots de données à l’aide de ce
test on obtient une valeur D correspondant à la différence statistique maximale entre les
deux distributions cumulées et normalisées. Ainsi, une valeur D de 0 correspond à deux
distributions identiques, tandis qu’une valeur s’approchant de 1 correspond à des distri-
butions incompatibles. PEACOCK [1983] propose une généralisation de ce test pour des
distributions en plusieurs dimensions.

Afin de comparer les distribution des dipôles obtenus (amplitudes AD, longitudes l
et latitudes b) pour les simulations incluant une modulation dipolaire avec leurs tests
« zéros » respectifs, on utilisera le test de PEACOCK [1983] pour 3 dimensions, à l’aide de la
librairie de XIAO [2016], écrite dans le langage de programmation R.

La méthode dite de « bootstrap » (EFRON et TIBSHIRANI [1994]) consiste à réaliser les
comparaisons sur des sous-échantillons de N résultats. Cela permet d’avoir une estima-
tion des propriétés statistiques de la distance D (moyenne, écart type, forme de la distri-
bution, etc.) et aussi de tester la stabilité de la distance D. Cette estimation sera d’autant
plus nécessaire, étant donné qu’en augmentant le nombre de dimensions d’un espace
de paramètres (3 dimensions ici), celui-ci devient plus clairsemé, ce qui conduit à une
variabilité des propriétés statistiques bien plus élevée.

La figure 4.21 montre les distances D obtenues pour chacune des simulations, en réa-
lisant des sous-échantillons de N = 100 (marqués par des croix) et des sous-échantillons
de N = 300 résultats (marqués par les cercles), pris parmi les 10 000 simulations. Les va-
leurs de D en considérant des sous-échantillons de 300 simulations sont présentées dans
le tableau 4.4.

Si on considère les résultats précédents appliqués à un lot de 5000 SNIa ayant une
incertitude de σ = 0,12 mag sur leur module de distance, il apparaît que les observations
de LSST permettront de détecter une anisotropie dipolaire d’amplitude AD ≥ 10−3 avec
une distance statistique par rapport au test « zéro » de l’ordre de 1 (1,000±0,000, 1,000±
0,001 respectivement pour un dipôle dans la direction équatoriale et dans la direction
polaire).

Si l’on diminue le nombre de SNIa à 1000, cette distance est 0,987± 0,006 pour un
dipôle orienté vers la direction équatoriale et 0,890±0,019 pour un dipôle orienté vers la
direction polaire, toujours pour une amplitude AD de 10−3.

Si l’on observe seulement 100 SNIa, les distributions des amplitudes obtenues par ob-
servations et celles provenant des tests « zéro » ont tendance à se confondre. On obtient
une distance D de 0,576± 0,028 pour les simulations avec un dipôle dans la direction
équatoriale, et de 0,380±0,032 pour la direction polaire.

Les valeurs de ces distances statistiques D sont à comparer avec les valeurs D obte-
nues entre deux sous-échantillons de 100 points parmi les tests « zéros » (points gris sur
figure 4.21) ainsi que les valeurs D entre deux sous-échantillons de 100 points issus des
simulations avec dipôle (points noirs situés à gauche de la figure 4.21).

Pour ces points on trouve la valeur de D = 0,136±0,020 quel que soit le scénario de
simulation, étant donné que cette distance est due à la statistique de l’échantillonnage
(N=300). (Cette valeur se rapproche de 0 à mesure que le nombre de simulations consi-
déré dans les sous-échantillons se rapproche de celui de l’échantillon total. Le calcul de
cette distance statistique étant relativement coûteux en temps, les simulations ont été ef-
fectuées avec seulement pour N=300 et N=100 ; la valeur de cette distance obtenue pour
des sous échantillons de N=100 étant de D = 0,234±0,034.
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FIGURE 4.21 – Distances statistiques données par le test de Peacock (PEACOCK [1983], XIAO [2016])

Les points marqués par des cercles correspondent aux estimations effectués à l’aide de
sous-échantillons de 300 simulations tandis que ceux marqués par des croix correspondent
à celles effectués avec des sous-échantillons de 100 simulations.

Les points colorés de droite représentent les distances D entre les simulations avec dipôle
et les tests « zéros » correspondants (les points verts correspondant aux simulations avec un
dipôle simulé dans la direction polaire et les points rouges dans la direction équatoriale).

Pour chaque lot de simulations, les points gris (situés à gauche) représentent les distances
D entre deux sous-échantillons de 100 points parmi les tests « zéros ».

Les points noirs représentent les distances D entre deux sous-échantillons de 100 points
issus des simulations avec dipôle.

rang simulation, direction, NSN, σ(µ) distance D
1 Dipôle AD = 0.001, équatorial, NSN = 5000, σ(µ) = 0.12 1.000±0.000
2 Dipôle AD = 0.001, polaire, NSN = 5000, σ(µ) = 0.12 1.000±0.001
3 Dipôle AD = 0.001, équatorial, NSN = 1000, σ(µ) = 0.12 0.987±0.006
4 Dipôle AD = 0.001, polaire, NSN = 1000, σ(µ) = 0.12 0.890±0.019
5 Dipôle AD = 0.001, équatorial, NSN = 100, σ(µ) = 0.12 0.576±0.028
6 Dipôle AD = 0.001, polaire, NSN = 100, σ(µ) = 0.12 0.380±0.032

TABLEAU 4.4 – Distances statistiques de chaque dipôle ajusté pour une simulation incluant un
dipôle par rapport à leurs tests « zéro » respectifs, obtenues en considérant des sous-échantillons
de N=300 simulations
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On peut conclure qu’avec seulement 1000 SNIa (ce qui correspond grosso modo au
nombre de SNIa des analyses cosmologiques récentes), on serait capable de détecter un
dipôle possédant une amplitude AD supérieure à 0,001.

Conclusion

La mesure d’anisotropies de l’Univers a été une question centrale de la cosmologie
depuis longtemps. Le modèle standard de la cosmologie est basé sur le principe stipulant
que l’Univers est homogène et isotrope.

Certaines observations astronomiques (section 4.1.1), telles que le « point froid » du
fond diffus cosmologique (VIELVA et al. [2004], PLANCK COLLABORATION et al. [2014b]) ou
l’asymétrie dans l’orientation des galaxies observées pour des décalages spectraux vers le
rouge inférieur à 0.085 (LONGO [2011]), révèlent de possibles anisotropies.

Une multitude de modèles cosmologiques anisotropiques existent (section 4.1.2.1),
dont certains peuvent rendre compte de l’apparente expansion accélérée de l’Univers
sans présence d’énergie noire ou de modifications des lois de la gravité, tel celui de
Lemaître-Tolman-Bondi (LEMAÎTRE [1933], TOLMAN [1934], BONDI [1947]).

Il est possible de tenter d’ajuster ces modèles spécifiques aux observations. Cepen-
dant, il est plus judicieux de considérer une approche phénoménologique, de manière
à pouvoir rechercher des anisotropies de manière indépendante d’un modèle spécifique.
Parmi ces méthodes (section 4.2.1), figurent celles de comparaison hémisphérique, d’ajus-
tement en cônes, ou d’ajustement de dipôle.

Pour déterminer les conditions de mise en évidence des anisotropies, on a utilisé la
méthode de l’ajustement dipolaire. À l’heure actuelle il n’est pas possible de déterminer
si une forme quelconque d’anisotropie de ce type existe. La recherche d’une anisotropie
de forme dipolaire dans les données existantes de SNIa ne permet que de donner une
borne supérieure sur l’amplitude de cette anisotropie de forme dipolaire, de l’ordre de
AD ∼ 10−3.

On s’attend à pouvoir abaisser cette contrainte sur la détection d’un dipôle en mo-
dule de distance avec les prochains relevés cosmologiques. En particulier, on peut se de-
mander ce qu’il en est avec les données du futur télescope LSST. Pour y répondre, des si-
mulations reproduisant des modules de distance observés de SNIa, incluant ou non une
anisotropie de forme dipolaire ont été effectuées.

Avec LSST, on devrait pouvoir détecter, si elle existe, une anisotropie d’amplitude AD &
0,001 sous forme de dipôle sur le module de distance. Cependant, pour obtenir une si-
mulation plus réaliste, on devra mettre à jour les résultats lorsqu’on en saura plus sur la
stratégie d’observation des SNIa avec le champ principal (wide) de LSST.

Afin de continuer ce travail, on pourra réaliser des simulations plus réalistes (distri-
bution des positions et des décalages spectraux, modèle d’erreur et nombre de SNIa)
quant aux données de SNIa qui seront observées par LSST. De plus, on pourra considérer
d’autres futurs relevés qui compléteront les données de LSST.

Bien que la détection d’une anisotropie telle que celle décrite dans ce travail ne serait
pas forcément en mesure d’expliquer ce que l’on peut représenter comme l’expansion
accélérée de l’Univers, l’identification d’anisotropies pourrait marquer un changement
majeur de paradigme dans la conception actuelle de l’Univers.
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Conclusion générale

Les analyses cosmologiques effectuées à l’aide des SNIa montrent qu’il reste une va-
riabilité médiane sur les résidus de 0,17 magnitude sur le diagramme de Hubble (BE-
TOULE et al. [2014]). Dans cette thèse, de multiples sources pouvant provoquer cette varia-
bilité sont explorées, allant d’effets à l’échelle instrumentale, d’effets intrinsèques et ex-
trinsèques (modélisation des SNIa, effets environnementaux tels que les vitesses propres
des galaxies hôtes, etc.) au modèle cosmologique considéré (par exemple la question de
l’isotropie de l’Univers).

Le chapitre 1 de ce document présente un bref historique de l’estimation des dis-
tances, suivi d’une introduction au contexte théorique (relativité générale et principe cos-
mologique) amenant à l’établissement du modèle standard de la cosmologie ΛCDM et
de ses variantes. Ensuite, l’un des plus puissants estimateurs de distances est décrit : les
SNIa, utilisées en tant que chandelles standard. Cependant, afin de pouvoir contraindre
un modèle cosmologique de manière précise, il est nécessaire de corriger les variabili-
tés intrinsèques et extrinsèques à ces SNIa. Une partie significative de ces variabilités est
corrigée à l’aide d’une relation empirique établie sur la distribution spectrale en énergie
(modèle SALT2) lors d’une étape appelée standardisation. Une fois cette standardisation
effectuée, il est possible, à partir de la relation entre la magnitude standardisée et le dé-
calage spectral vers le rouge (diagramme de Hubble), d’ajuster les paramètres cosmolo-
giques. D’autres types d’observations, telles que celles du fond diffus cosmologique ou
des oscillations acoustiques des baryons, permettent d’obtenir des contraintes cosmolo-
giques complémentaires avec celles des SNIa.

Le chapitre 2 aborde le projet LSST (Large Synoptic Survey Telescope), un relevé de
grande envergure qui permettra d’augmenter de manière significative le nombre de SNIa
observées. Actuellement en construction sur le Cerro Pachón (Chili), à une altitude de
2682 m, le télescope LSST, d’un diamètre de 8,4 m et doté d’un champ de 9,6 deg2, ob-
servera une bonne moitié du ciel (environ 20 000 degrés carré) dans 6 bandes spectrales,
avec une haute répétitivité (une visite tous les 3 jours environ). Il couvrira un large champ
de sujets scientifiques : les objets transitoires, l’étude de la Voie Lactée et du système so-
laire (astéroïdes et géocroiseurs) et la Cosmologie. Pour ce qui est des SNIa, on s’attend à
en observer plusieurs milliers chaque année, ce qui permettra d’augmenter la statistique
(il y en a 740 dans le diagramme de Hubble le plus récent (BETOULE et al. [2014]). De ce
fait, il devrait permettre de contraindre le paramètre w qui caractérise l’équation d’état
du fluide cosmologique représentant l’énergie noire avec une précision de 1% (actuelle-
ment les observations combinées donnent w = −0,97±0,05 (PATRIGNANI et al. [2017])). Il
faudra pour cela mettre en œuvre la chaîne de production des données de LSST, à l’aide
d’algorithmes performants respectant certains critères de qualité. Une étude de la qualité
de ce traitement, qui correspond à l’une des premières étapes de la chaîne de production,
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a été effectuée sur les images calibrées provenant d’un champ profond du CFHT (Canada
France Hawaï Telescope). Ces estimations ont été comparées avec les exigences de qualité
données par le LSST Science Requirements Document (IVEZIC et LSST SCIENCE COLLA-
BORATION [2011]). Pour ce qui est de la qualité photométrique, on obtient une dispersion
légèrement supérieure aux paramètres requis. Bien que ce dépassement soit faible, les
sources de cette dispersion restent à être comprises. Pour ce qui est de l’astrométrie, la
qualité obtenue sera vraisemblablement suffisante lorsque l’ajustement par astrométrie
simultanée sera implémenté (PAREJKO et ASTIER [2017]).

Le chapitre 3 de ce document traite des vitesses propres des galaxies hôtes des SNIa,
qui induisent une source d’erreur additionnelle sur le diagramme de Hubble. Dans les
analyses cosmologiques classiques, une incertitude de 150 à 300 km/s sur les vitesses
propres est prise en compte. Cependant, cet effet est plus important pour les SNIa dont
la galaxie hôte appartient à un amas au sein duquel la dispersion en vitesses des galaxies
s’élève à environ 1000 km/s. On propose une méthode permettant de corriger ces vitesses
propres, en utilisant le décalage spectral global de l’amas auquel appartient la galaxie
hôte, et non le décalage spectral de la galaxie hôte, usuellement considéré. Des correc-
tions ont été établies sur un échantillon de 145 SNIa à faible décalage spectral (0,005 < z <
0,123), observées par la collaboration Nearby SuperNova Factory (ALDERING et al. [2002]).
Parmi ces SNIa, 11 SNIa ont été associées à des amas de galaxies. Les corrections des vi-
tesses propres ont ainsi permis de diminuer la dispersion sur le diagramme de Hubble, en
la faisant passer de wRMS=0,137±0,036 mag (avant corrections) à wRMS=0,130±0,038
mag, lorsque les vitesses propres sont corrigées pour les SNIa appartenant à des amas.
La prise en compte des vitesses propres est statistiquement significative puisque l’on ob-
tient une corrélation entre les résidus avant corrections et les corrections sur les décalages
spectraux de ρ = 0,9±0,1, avec une signifiance de 3,58 σ. Cependant, lorsque l’on exclut
la supernova SN2006X, cette corrélation diminue à ρ = 0,5±0,3 et la signifiance baisse à
1,34 σ. Cette baisse particulièrement importante s’explique par la forte correction appor-
tée sur SN2006X et le fait que seules 11 SNIa sont associées à des amas.

Bien que le poids de ces corrections soit relativement modeste, on a montré qu’elles
sont statistiquement significatives. Ces corrections pourraient être prises en considéra-
tion dans de futures analyses cosmologiques.

Le chapitre 4 se penche sur la question de l’isotropie de l’Univers à l’échelle cos-
mologique. Après avoir donné des arguments en faveur de la recherche d’anisotropies,
quelques modèles cosmologiques anisotropiques, tel que celui de Lemaître-Tolman-
Bondi, sont décrits. On pourrait tenter d’ajuster chacun de ces modèles, cependant une
formulation permettant de couvrir l’ensemble des modèles est préférable. Pour cela, on a
choisi d’effectuer une étude phénoménologique de l’anisotropie en se concentrant sur un
effet dipolaire inclus sur le module de distance, correspondant aux anisotropies de pre-
mier ordre. Les recherches antérieures ainsi que notre propre estimation sur les données
de BETOULE et al. [2014] donnent une borne supérieure pour l’amplitude de ce dipôle au-
tour de 10−3. On a ensuite réalisé des simulations afin de déterminer si une modulation
dipolaire de cette amplitude pourrait être détectée sur des données provenant d’observa-
tions futures de LSST. Plusieurs scénarios ont été considérés, l’un optimiste, considérant
5000 SNIa utiles avec LSST, un autre avec 1000 SNIa et enfin un scénario, plus pessimiste,
avec 100 SNIa. Chacun de ces scénarios est étudié suivant deux variantes correspondant
à deux directions, l’une pour laquelle la distribution de données de LSST serait la plus
symétrique possible, que l’on a appelée direction « polaire », l’autre suivant une direction
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perpendiculaire à celle-ci, appelée « équatoriale ». On montre que pour les simulations
avec 5000 SNIa, un dipôle d’amplitude AD = 10−3 serait détecté indépendamment de sa
direction. Cependant, on constate que la distance statistique entre les distributions ob-
tenues pour un dipôle simulé et l’hypothèse nulle (test « zéro », sans dipôle simulé) est
plus grande pour les scénarios suivant la direction « équatoriale » que pour ceux suivant
la direction « polaire ».

Les travaux effectués durant cette thèse engendrent des perspectives diverses. En ce
qui concerne le traitement des données et l’estimation de la qualité de la chaîne de pro-
duction (chapitre 2), on pourrait prendre en considération les paramètres du LSST Science
Requirements non pris en compte à l’heure actuelle. De plus, il serait intéressant de tester
la chaîne de production de données des SNIa, en produisant des courbes de lumière et
d’estimer la qualité de celles-ci.

L’étude des vitesses propres des SNIa se trouvant dans des amas (chapitre 3) apporte
aussi de nombreuses perspectives. Tout d’abord on pourrait prendre en compte ces cor-
rections dans les analyses cosmologiques, cependant la méthode de sélection des amas
de galaxies plus lointains sera à repenser, étant donné que les catalogues de sources dif-
fuses X ne sont plus complets au delà de z ∼ 0,1. D’autre part, ces vitesses propres pour-
raient être utilisées directement pour extraire des paramètres cosmologiques.

La recherche phénoménologique d’anisotropies à l’échelle de l’Univers à l’aide de
LSST (chapitre 4) peut être améliorée de plusieurs manières. On pourrait considérer en
premier lieu des simulations plus réalistes (modèles d’erreur, distributions des coordon-
née, décalages spectraux et nombre de SNIa observées par LSST). Afin de prendre en
compte ces effets, on a besoin de connaître la stratégie d’observation définitive de LSST.
De plus on pourrait considérer des dipôles ayant des amplitudes diverses, de manière à
pouvoir établir une contrainte sur l’amplitude minimale d’un dipôle qui serait détecté
avec LSST. Dans le même registre, on devrait considérer d’autres directions pour le dipôle
simulé, particulièrement si la distribution spatiale des SNIa prises en compte ne possède
pas d’axe de symétrie. On pourrait considérer des simulations en incluant d’autres rele-
vés, tels que ZTF. Pour aller plus loin, on pourrait aussi considérer des effets multipolaires
d’ordre supérieur au dipôle, décomposés en harmoniques sphériques.

Il reste donc beaucoup à faire, et sans doute beaucoup plus encore que l’on peut ima-
giner, tant l’Univers est accoutumé à réserver des surprises aux scientifiques qui essaient
de mieux le connaître.
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Annexe A

Discussion sur la matière noire

Dans les années 1930, Fritz Zwicky (ZWICKY [1937]) fit le constat, en étudiant la dis-
persion des vitesses particulières au sein d’un amas, que 96% de la masse totale de l’amas
de Coma était de nature invisible, tandis que la masse estimée d’après la lumière stellaire
correspondait aux 4% restants. Cependant, à cette époque, Zwicky ne pouvait pas établir
des mesures sur toute la bande électromagnétique. Il était donc possible que cette matière
manquante soit seulement non observable dans le domaine optique. En effet, les analyses
multi-longueurs d’onde ont montré par la suite la présence d’un milieu intra-amas émet-
teur en X, représentant en moyenne environ 16% de la masse totale de l’amas. Il reste
donc autour de 80% de matière invisible. Depuis cette découverte de Zwicky, d’autres ob-
servations, telles que l’effet de lentillage gravitationnel, ont confirmé la présence de cette
matière invisible, qui est plus communément appelée matière noire (ou sombre), dans
les amas.

Une découverte analogue fut celle de Louise Volders (VOLDERS [1959]), qui montra
que la galaxie spirale du Triangle (M33) ne tournait pas comme on s’y attendait d’après la
dynamique de Kepler, en supposant la densité de la matière visible. Des observations sur
d’autres galaxies confirmèrent cela. La présence de cette forme de matière noire permet
également d’expliquer les courbes de rotation des galaxies (CORBELLI et SALUCCI [2000]).
La figure A.1 illustre cet effet pour la galaxie NGC3198.

Par ailleurs, il se trouve aussi que cette matière noire est nécessaire pour que la forma-
tion des structures, telles qu’on les observe actuellement, soit possible (PRIMACK [1997]).

Le phénomène de l’hypothétique expansion accélérée de l’Univers (PERLMUTTER et al.
[1999], RIESS et al. [1998]), peut être modélisé, d’une part par l’ajout d’un fluide cosmolo-
gique appelé « énergie noire », mais par une seconde approche qui consiste à modifier les
lois de la gravité. De nombreux modèles de gravité modifiée existent (théories MOND 1,
f (R)). Ils permettent aussi de justifier les courbes de rotation des galaxies et les autres
phénomènes habituellement attribués à la matière noire. Le lecteur pourra consulter la
revue des modèles de gravitation modifiés de NOJIRI et al. [2017]. Cependant la plupart
d’entre eux sont en contradiction avec des phénomènes observables tel que la formation
des structures de l’Univers (PRIMACK [1997]), ou le cas de l’amas de galaxies de la Balle
(MARKEVITCH et al. [2004], CLOWE et al. [2006]).

En effet, comme la figure A.2 le montre, la matière visible (gaz chaud émettant des
rayons X par rayonnement de freinage) ne se superpose pas à l’essentiel de la masse de
l’amas. L’amas de la Balle résulte d’une collision de deux amas plus petits. Le gaz qui se
trouvait avant la collision au sein des deux amas a interagi et s’est retrouvé freiné entre les

1. MOdified Newtonian Dynamics
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FIGURE A.1 – Courbe des vitesses de rotation de la galaxie NGC3198 (VAN ALBADA et al. [1985])

Les points représentent les mesures de vitesse de rotation des étoiles de la galaxie NGC3198,
en fonction de la distance par rapport au centre (en kpc). La courbe noire modélisant les
données est un modèle comprenant la somme de l’effet que devrait la matière stellaire
observable (courbe libellée par « disk ») et un halo de matière noire (courbe libellée par
« halo »).

FIGURE A.2 – Amas de la Balle, en visible, UV et vu par lentillage gravitationnel (CLOWE et al. [2006])

L’image de gauche montre la superposition des images optique du télescope Magellan, avec
les contours de la distribution spatiale en masse, observée à l’aide du lentillage gravitation-
nel. La figure de droite montre les mêmes contours avec les détections en rayon X du téles-
cope Chandra (CHANDRA), qui met en évidence la présence de plasma chaud à l’intérieur
de cet amas de galaxies. Ce plasma chaud représente l’essentiel en masse de la matière vi-
sible au sein de l’amas. Cependant on peut constater que l’essentiel de la masse ne se trouve
aucunement en cette région.
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deux amas, tandis que les galaxies ont continué leur course. Le point intéressant est que
les effets de lentillage gravitationnel montrent qu’une énorme masse diffuse, indétectable
par rayonnement, a continué son chemin avec les galaxies. Les modèles de gravité modi-
fiée alternatifs à la matière noire ne sont donc pas en accord avec ces observations car
leurs effets devraient se manifester autour de la matière visible, c’est à dire le gaz chaud
qui représente les trois quarts de la masse de matière ordinaire de l’amas.
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Annexe B

Effet de l’ajustement d’astrométrie
simultanée (jointcal)

L’ajustement par astrométrie simultanée (PAREJKO et ASTIER [2017]) permet un ajus-
tement simultané des coordonnées WCS (world coordinate system) des sources sur un lot
d’images provenant d’un même champ. Dans ce qui suit, l’effet de l’ajout de cette étape à
été évalué.

Pour chaque image provenant d’une visite on obtient un catalogue comprenant les
positions (ascension droite et déclinaison). Pour pouvoir tracer la dispersion de chaque
source à travers les visites, une association de ces sources est nécessaire. Afin de procéder
a cette association de manière optimisée, l’algorithme dit de kd-tree (BENTLEY [1975]),
pour deux dimensions (k = 2), a été utilisé. Pour les sources associées, chaque mesure de
position (ascension droite et déclinaison) est soustraite de sa valeur moyenne à travers les
visites, de manière à obtenir les écarts relatifs.

FIGURE B.1 – Effet de l’astrométrie simultanée

Les distributions bleues montrent les écarts des positions pour chaque source par rapport
à leur moyenne, pour l’ascension droite (tracé de gauche) et la déclinaison (tracé de droite),
en millisecondes d’arc. Les écarts en ascension droite sur figure de gauche sont multipliés
par le cosinus de la déclinaison, de manière à obtenir des résultats comparables. Les dis-
tributions vertes montrent ces mêmes écarts, après mise en œuvre de l’ajustement d’astro-
métrie simultanée.

La figure B.1 montre les distributions de ces écarts obtenues avant et après l’ajuste-
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ment d’astrométrie simultanée (ayant une magnitude limite en bande r de 19) provenant
de l’un des champs profonds du CFHT. Une diminution de l’ordre de 50% sur la disper-
sion des positions est constatée pour les sources ayant subi l’ajustement d’astrométrie
simultané.
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Annexe C

Systèmes de coordonnées astronomiques

Un système de coordonnées astronomique permet de déterminer la position d’un ob-
jet dans le ciel. Dans ce manuscrit, on utilise deux représentations possibles, à savoir le
système de coordonnées équatoriales et le système de coordonnées galactiques.

FIGURE C.1 – Systèmes de coordonnées équatorial et galactique

À gauche : Représentation d’un objet avec ses coordonnées équatoriales, où α et δ repré-
sentent respectivement l’ascension droite et la déclinaison. À droite : Représentation d’un
objet avec ses coordonnées équatoriales, où l et b représentent respectivement la longitude
et la latitude galactiques.

Le système de coordonnées équatorial utilise comme plan de référence la projection,
sur la sphère céleste, de l’équateur de la Terre. Ce plan représente l’équateur céleste, di-
visant ainsi le ciel en deux hémisphères en suivant l’axe perpendiculaire à l’équateur cé-
leste orienté vers le pôle nord terrestre. Ce système permet ainsi de donner la position
d’un objet sur la voûte céleste, à l’aide des deux coordonnées angulaires α et δ (voir tracé
de gauche sur la figure C.1) suivantes :

— l’ascension droite α représente l’angle mesuré sur l’équateur céleste à partir d’un
point de référence, appelé le point vernal, qui correspond à l’intersection entre le
plan l’équateur céleste et l’écliptique lors de l’équinoxe de printemps. L’angle d’as-
cension droite varie ainsi entre 0 et 360◦ selon la position.

— la déclinaison δ, qui représente l’angle entre l’équateur céleste et l’objet. La décli-
naison peut donc varier entre -90◦, pour un point situé sur le pôle sud, et +90◦ pour
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le pôle nord.

Le système de coordonnées galactiques utilise comme plan de référence la projec-
tion, sur la sphère céleste, le plan galactique de la Voie Lactée. De manière analogue au
système équatorial, la position d’un objet sur la voûte céleste est représentée à l’aide de
deux coordonnées angulaires (voir tracé de droite sur la figure C.1) :

— la longitude galactique l représente l’angle se mesurant sur l’équateur galactique, à
partir d’un point de référence, défini par le centre galactique. Les valeurs possibles
pour cet angle se trouvent entre 0 et 360◦.

— la latitude galactique b mesure de l’angle entre le plan de référence et le point étudié
mesuré à partir du Soleil. Sa valeur évolue entre -90◦ (pôle sud galactique) et +90◦

(pôle nord galactique).
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Annexe D

Tests « zéro » des simulations dipolaires

D.1 Tests « zéro » avec différentes distributions

Test « zéro » : décalages spectraux uniformes, distribution en coordonnées uniforme
sur tout le ciel On considère dans un premier temps des données simulées sans inclure
de dipôle, en utilisant la distribution en coordonnées uniforme sur tout le ciel et la dis-
tribution en décalage spectral uniforme. La figure D.1 montre les amplitudes et les coor-
données des ajustements dipolaires effectuées sur ces simulations.

On constate que l’amplitude du dipôle est toujours compatible avec 0. On obtient,
avec cette configuration, une contrainte sur l’amplitude du dipôle à 2σ de 2,1×10−4. On
ne pourra donc vraisemblablement pas détecter de dipôle s’il possède une amplitude in-
férieure à celle-ci.

Test « zéro » : décalages spectraux « réalistes », distribution en coordonnées uniforme
sur tout le ciel On utilise toujours une simulation avec une distribution en coordonnées
uniforme sur le ciel complet. Le but est de changer la distribution en décalages spectraux
vers le rouge uniforme pour celle de la figure 4.7, plus réaliste, et de déterminer si cela a
un effet sur les résultats.

La figure D.2 montre les amplitudes et les coordonnées des dipôles ajustées.
On constate qu’il n’y a pas de différence notable lorsque l’on fait le choix d’une dis-

tribution de décalages spectraux uniforme ou d’une distribution plus réaliste. On consi-
dérera néanmoins cette distribution plus réaliste (figure 4.7) dans toutes les simulations
incluant un dipôle (chapitre 4).

Test « zéro » : décalages spectraux uniformes, distribution en coordonnées uniforme
sur la partie observée par le champ wide de LSST On réalise des simulations avec une
distribution en coordonnées uniforme sur la partie du ciel susceptible d’être observée
par le champ principal (wide) de LSST. La figure 4.6 représente cette distribution, conver-
tie en coordonnées galactiques. On reprend ici la distribution des décalages spectraux
uniforme.

La figure D.3 montre les amplitudes et les coordonnées des dipôles qui ont été ajustées
sur les simulations.

On remarque que les directions trouvées lors des ajustements dipolaires ne suivent
plus une distribution uniforme en coordonnées. On constate l’apparition de sur-densité
dans la direction des pôles, et de sous-densité dans les zones perpendiculaires à cet axe.
Les amplitudes dipolaires ajustées sont toujours compatibles, à 2σ, avec le dipôle nul.
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FIGURE D.1 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés
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FIGURE D.2 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés
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FIGURE D.3 – Amplitudes et coordonnées des dipôles ajustés
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Les ajustements sur le test avec la distribution « réaliste » de décalages spectraux et
une distribution en coordonnées uniforme sur la partie observée par le champ wide de
LSST sont donnés dans la figure 4.12 du chapitre 4.

Les valeurs moyennes ainsi que les déviations standards des paramètres dipolaires
ajustés sont résumées dans le tableau 4.3.
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Résumé

Les supernovas de type Ia (SNIa) sont des objets transitoires, observables pour une durée de
quelques mois et dont la luminosité à son maximum équivaut à celle d’une galaxie entière. Une
fois standardisées (c’est à dire corrigées de leurs principales variabilités), elles représentent, un
excellent indicateur de distance et ont permis de mettre en évidence, en 1998, ce que l’on peut
représenter comme une accélération de l’expansion de l’Univers. Cette thèse s’intéresse à trois
points qui concerne l’étude de la cosmologie par les SNIa :

En premier lieu on s’intéresse à la chaîne de production des données et à la qualité des images
pour le Large Synoptic Survey Telescope (LSST), qui couvrira un large éventail de domaines scien-
tifique, y compris l’observation des SNIa. Actuellement en préparation pour LSST (dont les ob-
servations commenceront en 2020), cette chaîne de production a été testée en effectuant le trai-
tement d’images provenant d’un relevé antérieur (champ profond du CFHT). Les paramètres de
qualité astrométriques et photométriques présentent une dispersion légèrement supérieure à celle
requise par le cahier de charges du LSST. En ce qui concerne la photométrie, les sources de cette
dispersion restent à être comprises. Pour ce qui est de l’astrométrie, la qualité obtenue sera vrai-
semblablement suffisante lorsque l’ajustement par astrométrie simultanée sera implémenté.

Ensuite, on propose une méthode permettant de corriger l’effet induit par les vitesses propres
des SNIa se trouvant dans des amas de galaxies. En effet, ces vitesses propres sont particulièrement
importantes du fait des interactions gravitationnelles, et perturbent la mesure du décalage spec-
tral cosmologique lié à l’expansion de l’Univers. On a pris en compte un échantillon de 145 SNIa à
faible décalage spectral (0,005 < z < 0,123), observées par la collaboration Nearby SuperNova Fac-
tory. Parmi ces SNIa, 11 SNIa ont été associées à des amas de galaxies. Ces corrections de vitesses
propres ont ainsi permis de diminuer la dispersion sur le diagramme de Hubble de 0,137 ± 0,36
mag à 0,130 ± 0,38 mag, pour les SNIa appartenant à des amas. Bien que le poids de ces correc-
tions soit relativement modeste, on a montré qu’elles sont statistiquement significatives. Ce type
de corrections pourraient être prises en considération dans de futures analyses cosmologiques.

Enfin on s’intéresse à la question de la détectabilité de possibles anisotropies de l’expansion de
l’Univers avec les données de SNIa. Étant donné que la distribution spatiale des données actuelles
est connue pour limiter la détection d’une anisotropie dans les distances mesurées des SNIa, on
a établi des simulations permettant de déterminer si un effet dipolaire d’amplitude comparable à
la borne supérieure des observations actuelles (AD = 10−3) pourrait être détecté avec les observa-
tions futures du LSST. Plusieurs scénarios ont été considérés, chacun considérant un nombre de
SNIa différent. Chacun de ces scénarios est étudié suivant deux variantes correspondant à deux
directions, l’une (polaire) pour laquelle la distribution de données de LSST serait la plus symé-
trique possible, l’autre suivant une direction perpendiculaire à celle-ci (équatoriale). On montre
que pour les simulations comportant 5000 SNIa, un dipôle d’amplitude AD = 10−3 serait détecté
indépendamment de sa direction. On constate que la distance statistique entre les distributions
obtenues pour un dipôle simulé et les simulations sans dipôle augmente à mesure que le nombre
de SNIa simulées est grand. On constate aussi que cette distance statistique est plus grande pour
les dipôles alignés sur la direction équatoriale que pour ceux suivant la direction polaire.

Les effets mentionnés ci-dessus ont un impact potentiel sur les futures analyses cosmolo-
giques. La mesure dans laquelle ces effets affecteront la compréhension du modèle cosmologique
complet reste une question ouverte, mais les résultats trouvés dans cette thèse soulignent l’im-
portance de poursuivre l’examen de ces effets systématiques, que cela soit à l’échelle de la qualité
des images, des effets systématiques environnementaux comme les vitesses propres des SNIa ou
bien du modèle cosmologie lui-même comme le met en évidence la question de l’isotropie de
l’Univers.



Abstract

Type Ia supernovae (SNIa) are transient objects, which remains observable in the optical for a
period of a few months, and whose luminosity at its maximum is comparable to that of a whole
galaxy. They represent, once standardized (i.e. corrected for their main variabilities), an excellent
distance indicator and, in 1998, provided the first evidence for the acceleration of the expansion
of the Universe. This thesis investigates three points in the cosmological SNIa pipeline :

First, we focused on the data processing and the quality of the images for the Large Synoptic
Survey Telescope (LSST), that will provide data for a number of cosmological observables, inclu-
ding the observation of SNIa. In preparation for LSST (which will start operations in 2020), we car-
ried out a similar data processing strategy on images from a previous survey (deep field of CFHT)
and compared to the required parameters of LSST. A dispersion slightly higher than that required
was obtained. For photometry, although this excess is small, the sources of this dispersion remain
to be understood. For astrometry, the obtained quality is likely to be sufficient when simultaneous
astrometry fitting will be implemented.

In a second moment, we propose a method to correct the effect of peculiar velocities of SNIa
inside galaxy clusters. Indeed, these velocities are more important in the clusters of galaxies, be-
cause of the gravitational interactions, and the measurement of the cosmological redshift related
to the expansion of the Universe. These peculiar velocities were corrected using a sample of 145
SNIa with a low spectral shift (0,005 < z < 0,123), observed by the Nearby SuperNova Factory col-
laboration. Among these SNIa, 11 SNIa were associated with clusters of galaxies. These corrections
made it possible to reduce the dispersion on the Hubble diagram, from 0.137 ± 0.36 mag (before
corrections) to 0.130 ± 0.38 mag (after corrections), for SNIa belonging to clusters. Although the
weight of these corrections is relatively modest, they have been shown to be statistically signifi-
cant. Such corrections could be taken in account in future cosmological analysis.

Finally, we focused on the question of the detectability of potential anisotropies in the expan-
sion of the Universe with SNIa data. Since the spatial distribution of current data is known to limit
our capability to detect anisotropies in the SNIa measured distances, simulations were made to
determine whether a dipole effect of amplitude comparable to the upper bound of current obser-
vations (AD = 10−3) could be detected with future observations of the LSST. Several scenarios were
considered, each taking into account a different number of SN. Each of these scenarios is studied
according to two variants corresponding to two directions, one (polar) for which the distribution of
data of LSST would be as symmetrical as possible, the other in a direction perpendicular to this one
(equatorial). It is shown that for simulations with 5000 SNIa, an amplitude dipole AD = 10−3 would
be detected independently of its direction. It can be seen that the statistical distance between the
distributions obtained for a simulated dipole and the simulations without dipole increases as the
number of simulated SNIa is large. We also note that this statistical distance is greater for the sce-
narios considering the equatorial direction than for the ones following the polar direction.

All of the effects mentioned above will have a potential impact future cosmological results.
How much these effects will affect our understanding of the complete cosmological model is still
an open question, but the results we found in this thesis highlight the importance of further scru-
tinizing such systematics, whether at the level of the quality of images, systematic environmental
effects such as the peculiar velocities of the SNIa or of the cosmology model itself such as for the
question of a potentially anisotropic universe.
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