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Les galaxies de faible masse vues par MUSE et l’amplification gravitationnelle

Résumé en français

La formation et l’évolution des galaxies est encore à ce jour un des mystères de l’Univers observable.
Dans le but d’améliorer notre connaissance dans ce domaine, la recherche a utilisé les différentes
campagnes d’observation pour caractériser les relations d’échelle des propriétés physiques dans le
but de mieux contraindre et comprendre les populations de galaxies aux différentes étapes de leur
vie au cours de l’histoire de l’Univers. Depuis les dernières décennies, les études tentent d’étendre
ces relations d’échelles dans l’espace des paramètres. C’est dans ce mouvement là que s’inscrit ce
projet de thèse.
La photométrie des galaxies à haut redshift contient la signature des propriétés physiques comme
la masse stellaire, le taux de formation stellaire et l’extinction. Dans cette étude, nous avons réalisé
une analyse de la photométrie des galaxies amplifiées à z>3 en utilisant les images profondes de
Hubble, VLT et Spitzer/IRAC des amas de galaxies Fontier Fields. De par la taille de la PSF de
la bande K et surtout des images IRAC combinées à la forte densité des champs d’amas, il a été
nécessaire de décontaminer les images afin de mesurer une photométrie fiable. Nous avons réalisé
cette décontamination en ajustant automatiquement les galaxies contaminantes avec GALFIT, en
utilisant un script Python développé qui prend en compte les niveaux de contamination relatifs
de toutes les galaxies du champ. Nous avons ensuite ajusté les photométries décontaminées en
utilisant des synthèses de populations stellaires.
Nous avons appliqué cette méthode pour obtenir les taux de formation stellaire, les masses stel-
laires et les tailles d’un échantillon de 63 galaxies de faible masse (∼ 108 M�) à z>3 détectées
dans les champs de A2744 et MACS0416, spectroscopiquement confirmées par MUSE. L’ampli-
fication très forte de ces amas nous a permis de collecter un échantillon robuste de galaxies de
faibles masses/ faibles luminosité, permettant de contraindre les relations d’échelles dans des zones
encore in-explorées.
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Low mass galaxies seen by MUSE and gravitational lensing

Abstract in english

Galaxy formation and evolution is one of the most challenging mysteries in the observable Uni-
verse. In order to improve our knowledge in this field, the research make use of different observation
programs to characterize scaling relations of physical properties, to better constrain and unders-
tand galaxy population at different stages of their lives throughout the history of the Universe.
Since the past decades, studies are trying to extend those scaling relations in the parameter space.
It is in this movement that this thesis project fits.
The Spectral Energy Distribution(SED) of high redshift galaxies contains the signature of physical
properties such as stellar mass, SFR and extinction. In this work, we perform a SED analysis of
magnified galaxies at z>3 using deep Hubble, VLT and Spitzer/IRAC images of the Frontier
Fields galaxy clusters. Due to the size of the Kband PSF and specially IRAC PSF and the high
density of bright cluster members, it is crucial to deblend Kband and IRAC images to get a reliable
SED at longer wavelengths. We do this by automatically fitting the contaminating galaxies with
GALFIT, using a custom Python script which accounts for the relative levels of contamination
from each cluster member. We model the decontaminated SED using stellar population models.
We apply this method to derive SFR, masses and sizes of a sample of 63 galaxies at z > 3 detected
in the Abell 2744 and MACS0416 fields, spectroscopically confirmed with MUSE. The very strong
amplification of these clusters allow us to collect a robust sample of low-mass / low-luminosity
galaxies (∼ 108 M�), probing the low-luminosity part of scaling relations between stellar mass &
size and stellar mass & stellar formation rate.
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Avant-propos

Voici donc les premières lignes de ce manuscrit de thèse. Manuscrit qui a pour but de présenter et
archiver le travail réalisé au cours de ces années de préparation à la thèse. À l’image de ces années,
il se voudra didactique et accessible, en partie, à tous. Pour ce faire, j’ai mis en place différentes
pistes de lecture afin de guider tout lecteur vers le contenu le plus adapté à ses attentes. Ci-dessous
la présentation des 3 pistes de lectures.

• Bleu : Cette piste de lecture est destinée aux néophytes et autres amateurs de la discipline.
• Vert : Cette piste de lecture est destinée aux scientifiques non spécialistes de la physique et

de l’étude des galaxies.
• Rouge : Cette piste de lecture est destinée quant à elle aux spécialistes et curieux des

méthodes et processus utilisés lors de cette étude.
Chaque mot ouvrant et clôturant une partie d’une certaine difficulté, ainsi que chaque premier
mot de section sera de la couleur associée. Il est conseillé aux lecteurs des pistes verte et rouge de
lire également les parties des pistes de difficulté inférieure.
Je profite également de cet avant-propos pour un éloge de la diffusion des connaissances en général,
qui est trop souvent sous-estimée et dénigrée par le grand public. Il est attristant de voir que, plus
l’astrophysique avance, plus l’écart entre le savoir public et la recherche semble se creuser. En effet,
selon National Geographic, 9% des Français pensent que la terre est plate ; ou bien l’omniprésence
de l’astrologie, par exemple, dans une société capable de missions spatiales, de découvertes à l’aide
d’observations et d’instruments tels que Hubble, Very Large Telescope, témoigne d’un contraste
qui doit interpeller. De plus, l’astrophysique peut être un bras de levier puissant pour élever la
pensée collective et implanter des prises de conscience urgentes et nécessaires. Il suffit en effet
d’un peu de connaissances en planétologie et en biologie pour comprendre qu’un écosystème est
fragile et qu’il est important de le protéger. Ou encore une compréhension des échelles spatiales
ainsi que quelques notions d’exobiologie suffisent à balayer les fondements de concepts tels que le
racisme.
Il est probable que l’astrophysique souffre de son honnêteté, ainsi les incompréhensions persistantes
de l’Univers ternissent la crédibilité de la communauté aux yeux de la société, mais il est important
de la rediriger vers l’astronomie, qui ne nécessite rien de plus qu’une nuit claire pour observer
les basiques. Il est également primordial pour les scientifiques en général de diffuser, rectifier,
actualiser et compléter les messages véhiculés par l’école, les médias et les idées reçues pour le
bien commun.
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Le silence éternel de ces espaces infinis meffraie.

Pascal Blaise

1
Introduction

1.1 État de l’art

Dans cette section je vais dépeindre le décor astrophysique dans lequel s’inscrit cette étude. La
cosmogonie actuelle sera d’abord décrite dans les grandes lignes, puis je m’attarderai plus en
détail sur une période particulière de l’histoire de l’Univers. Pour finir je parcourrai le plan de ce
manuscrit.

1.1.1 Cosmologie

La cosmologie est la science du cosmos, elle cherche à caractériser le comportement du cosmos,
son origine et ses propriétés. La cosmogonie 1 a bien évolué au cours de l’Histoire de l’humanité et
elle a revêtu bien des aspects. Tantôt sous la forme d’une île portée par 4 éléphants, eux-mêmes
portés par une tortue, le tout entouré d’un serpent géant, ou bien un terre plate surplombée d’une
voûte céleste, ou encore un monde incorruptible et immuable dans le ciel et un monde corruptible
sur terre, avec à la frontière une lune à la fois changeante mais selon un cycle invariant. Mais quel
que soit le modèle, ils décrivaient tous un Univers stable et invariant. Ce n’est que très récemment
qu’un modèle prédit le contraire.
Ce modèle, c’est celui du Big Bang, décrivant un Univers homogène 2, isotrope 3 et en expansion.
Ce modèle est actuellement communément admis pour expliquer l’initialisation de l’Univers, ce-
pendant il n’a pas toujours fait consensus. C’est en 1931 que Georges Lemaître énonce sa théorie

1. Théorie sur la création du monde et de l’Univers.
2. Dont la composition et la structure sont les mêmes en tout point.
3. Dont les caractéristiques physiques sont les mêmes dans toutes les directions.
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de l’atome primitif, atome dont la masse serait égale à la masse totale de l’Univers, qui se serait
ensuite étendu. Mais cette vision de la formation de l’Univers a majoritairement été rejetée par
les scientifiques qui avaient une vision de l’Univers plus statique. C’est notamment le cosmologiste
Fred Hoyle, qui soutenait la théorie de l’état stationnaire de l’univers, popularisera le terme "Big
Bang" (gros Bang ...) en l’employant pour dénigrer la dite théorie. Il faudra attendre les années
1948 pour que 3 scientifiques, George Gamow, Ralph Alpher et Robert Herman s’appuient sur les
travaux de Lemaître pour publier des modèles du Big Bang. Depuis, ces modèles sont ajustés et
précisés par les cosmologistes. Le plus approuvé actuellement est le modèle dit ΛCDM (prononcé
lambda CDM). Cet acronyme vient de la combinaison de 2 paramètres qui lui sont nécessaires.
Λ est une des constantes cosmologiques : elle représente l’accélération récente de l’expansion de
l’Univers ; quant à CDM, il signifie Cold Dark Matter, en français : Matière Noire Froide, l’adjectif
noire exprime la propriété de cette matière de ne pas interagir avec la lumière, et l’adjectif froide
témoigne de ses caractéristiques dynamiques, la matière noire sera plus précisément décrite plus
bas mais elle est une composante nécessaire à ce modèle pour permettre la formation des grandes
structures ainsi que la justification des dynamiques internes des galaxies.
Ci-dessous vont être présenté les principales étapes de l’évolution de l’Univers telles que décrites
par le modèle ΛCDM .

Digression - Matière noire

En 1933 l’astronome Fritz Zwicky tente de mesurer la masse d’un amas de galaxies de deux
manières, la première c’est en convertissant la lumière totale de l’amas en une masse lumineuse
(méthode présentée plus tard dans ce manuscrit) et la deuxième en étudiant la dynamique des
galaxies dans l’amas, en effet en utilisant le théorème du viriel la dispersion des vitesses des
galaxies dans l’amas sont une mesure de sa masse dynamique. Il s’avère que la masse dynamique
est 400 fois plus grande que la masse lumineuse, cependant à l’époque cette découverte ne suffit
pas pour introduire la matière noire en effet les incertitudes sur les mesures sont importantes, de
plus Fritz Zwicky n’avait pas accès aux observations en rayons X et ainsi ne pouvait ni observer ni
mesurer le gaz enveloppant les amas à grande échelle, cette quantité de gaz non prise en compte
représente la majeure proportion des masses ordinaires dans les amas de galaxies, combinée aux
vestiges d’étoiles (étoile à neutrons, trous noir, naine blanche ...) qui sont des corps très peu
lumineux mais très massifs , pas encore bien connus, dont le nombre et la répartition ne sont pas
encore estimés, paraissent alors une raison probable à cette différence.
En 1970 l’astronome Vera Rubin étudie les profils de vitesse des galaxies spirales. Il s’avère que
ces profils de vitesse conservent une vitesse supérieure aux prédictions en s’éloignant du centre
de la galaxie. Pour modéliser un tel profil il est nécessaire de rajouter une masse non lumineuse
dans les galaxies ainsi que dans leur partie externe. Une fois encore la possible présence de corps
massif très peu lumineux (vestiges d’étoiles) tendrait à justifier cette dynamique.
Plus récemment l’étude de l’amas de la Balle (Bullet cluster en anglais), est une observation
de deux amas juste après leur collision. La matière ordinaire s’est entre choqué au centre de la
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collision le gaz ainsi freiné s’est retrouvé piégé au centre de la collision. Hors les effets de mirages
gravitationnels prédisent la présence de deux zones massives à des positions différentes de celle
où l’on détecte le gaz. Ces positions correspondent aux positions qu’auraient ces amas s’ils ne
s’étaient pas entre choqués, la matière noire n’interagit pas avec la lumière, la matière ordinaire
ni avec elle même si ce n’est par gravitation, ainsi les amas de matières noires se sont traversés
sans se choquer, de plus les proportions des ces masses invisibles correspondent aux proportions
nécessaires pour justifier les profils de vitesses. Elle est également indispensable actuellement pour
la compréhension et la modélisation des formations de galaxies, en effet il faut que la matière
se regroupe pour former des halos de matière au cœur desquels la gravité sera suffisante pour
accréter la matière et former les premières galaxies. Cependant la matière noire reste à ce jour
non confirmée, en effet certains détecteurs de matière noire sont actuellement en fonction sur
Terre et malgré le nombre conséquent d’observations aucunes des détections n’a pu être confirmée
de manière significative.

Les premiers âges de l’Univers

La question de ce qui s’est passé avant le Big Bang appelle bien des pressentiments, il est facile de
céder à la tentation de notre sens logique. Hors cet instinct s’est développé au contact du monde
qui nous entoure, mais la physique qui le régit est très spécifique, elle a lieu dans un environnement
avec une densité, une pression, un champ gravitationnel bien définis ... Il est donc primordial de
se défaire de ces pressentiments-là et de se concentrer sur la physique. L’important n’est pas de
savoir si cela a du "sens", l’important c’est ce qui est ! Comme l’a dit malicieusement Stephen
Hawking : "Asking what came before the Big Bang, in this case, is like asking what is north of
the North Pole" Demander ce qu’il y avait avant le Big Bang revient à demander ce qu’il y a au
nord du pôle nord.
Le Big-Bang lui même a eu lieu il y a environ 13.75 milliards d’années selon les derniers mesures
de WMAP [Bennett et al., 2013] et [Hinshaw et al., 2013]. Cette période échappe actuellement
à notre compréhension ; à ce niveau de densité, les lois de la physique telles que nous les avons
établies ne s’appliquent plus.
S’en suit une période ou l’Univers subit une expansion depuis son état initial incroyablement dense
et chaud qui va engendrer son refroidissement. Toutefois l’Univers va rester encore suffisamment
dense et chaud pour maintenir son état sous la forme de plasma dit primordial. Plasma au sein
duquel les protons, photons et électron ne peuvent pas se lier et restent libres. De ce fait, les
électrons ne cessent de diffuser les photons rendant impossible toute propagation de la lumière,
l’Univers est alors opaque durant cette période.

Recombinaison

Aux alentours de 380 000 ans après le Big Bang, l’Univers a atteint la température de 3000K

[Planck Collaboration et al., 2014], à cette température noyaux et électrons peuvent se combiner
pour former des atomes neutres, c’est la période de recombinaison, et la lumière se dissocie de
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Figure 1.1 : Cette image présente le FDC tel que présenté par la collaboration Planck. Les cou-
leurs présentent les fluctuations en température. https://www.cosmos.esa.int/web/planck/
picture-gallery

la matière, c’est le découplage. Lorsqu’un noyau et un électron se combinent, le système passe
à un état plus stable et moins énergétique, le surplus d’énergie est alors expulsé sous forme de
photons. À ce moment-là, toute la matière ordinaire se combine, les électrons se placent sur
l’état le plus énergétique puis se désexcitent en émettant des photons jusqu’à atteindre l’état
fondamental, les photons ainsi émis sont parfois captés puis ré-émis. Ce flux de photons est connu
sous le nom de FDC (pour Fond Diffus Cosmologique), il a été émis à une température d’environ
∼ 3000K correspondant à un rayonnement de longueur d’onde visible par l’œil humain : on aurait
pu voir alors l’Univers baigné dans une éblouissante lumière jaune/orangée très pâle. Depuis, la
lumière émise par des régions très éloignées continue de nous parvenir en ce moment même,
cependant les photons ont été décalés vers le rouge (cf redshift plus haut) et ont un rayonnement
actuellement dans les infrarouges à 1.063mm, ce qui correspond à une température de ∼ 2.7K. La
figure 1.1 présente la mesure de ce fond diffus cosmologique obtenue par la collaboration Planck
[Planck Collaboration et al., 2014, 2016]. On peut voir que les fluctuations de température sont
extrêmement faibles (∼ 0.01%), cette observation conforte bien l’hypothèse que l’Univers soit
homogène est isotrope. Toutefois, nous verrons ci-dessous que ces fluctuations primordiales, bien
que très faibles, sont les prémices des futures grandes structures de l’Univers. L’observation du
FDC est à ce jour la preuve la plus robuste du modèle du Big Bang, pourtant sa découverte a été
un pur hasard.
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Comme expliqué plus haut à son commencement le modèle du Big Bang ne faisait pas consensus
(1931 puis 1948 pour les premiers modèles). Cependant tous les modèles qui découlaient du Big
Bang prédisaient l’émission d’un FDC, les premières valeurs théoriques de la température de ce
rayonnement ont même été publiées, pour la plus part elles oscillaient à des températures de
l’ordre de quelques Kelvins. En 1964 deux scientifiques, David Todd Wilkinson et Peter Roll de
l’université de Princeton, se lancent dans la construction d’un radiomètre capable de détecter le
FDC selon les plans d’un de leurs collègues, Robert Dicke. Mais hélas pour eux la même année, 2
physiciens, Arno Penzias et Robert Woodrow Wilson, travaillant au Bell Labs Holmdel Complex
dans le New Jersey, achèvent la construction d’un radiomètre de Dicke pour étudier une autre
physique, le but était d’étudier les phénomènes radioastronomiques et les communications par
satellites. Lors de la mise en route de leur antenne, ils détectent alors un sursaut inattendu de la
température mesurée par l’antenne de 4.2K partout dans le ciel comme s’il y avait un rayonnement
de fond homogène de 4.2K partout dans l’Univers. Après avoir contacté Robert Dicke de Princeton
pour lui faire part de leur problème, ils se rendent compte qu’ils venaient de faire l’une des plus
importantes découvertes en cosmologie. Ils seront d’ailleurs récompensés par un prix Nobel pour
leur découverte fortuite.
Juste au moment de la recombinaison, les photons se sont découplés de la matière et l’Univers est
devenu transparent pour la lumière. Cependant, hormis les photons reçus en continu des zones de
plus en plus éloignées de l’Univers ainsi que ceux émis spontanément par les atomes d’hydrogène
neutre (très peu), aucune autre source de photons n’est présente dans l’Univers, cette période a
alors été nommée « l’âge sombre».

Formation des grandes structures

D’après le modèle ΛCDM , l’Univers est composé à 5% de matière ordinaire, ou baryonique, à
27% de matière noire et à 68% d’énergie sombre [Planck Collaboration et al., 2014, 2016]. La
matière ordinaire correspond aux éléments constituant de tout les éléments chimiques connus,
dont la masse est dominée par les baryons (protons et neutrons notamment). La matière noire
quant à elle est une matière qui n’interagit pas avec la lumière, et qui n’interagit avec la matière
que gravitationellement. Et enfin l’énergie sombre serait la source d’énergie responsable de l’accé-
lération récente de l’expansion de l’Univers, son origine est actuellement inconnue.
Les fluctuations primordiales observées dans le FDC (cf figure 1.1), vont etre accentuées par la
gravité à petite échelle et par l’expansion aux grandes échelles. La matière va s’effondrer avec la
gravité aux petites échelles mais va également s’éloigner aux grandes échelles de par l’expansion
de l’Univers. La matière noire va alors naturellement s’organiser en filaments comme vous pouvez
le voir sur la figure 1.2 représentant la toile cosmique. Aux centres des nœuds la matière noire
s’amasse en halos de matière noires et forme des puits de potentiel. La matière va donc s’écouler
le long des filaments augmentant ainsi la masse des halos de matière noire et les halos vont égale-
ment fusionner le long des filaments pour former des halos de matière noire plus massifs (modèle
hiérarchique). La matière ordinaire va également être attirée par les puits de potentiels des halos
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Figure 1.2 : L’image ci-dessus est issue de la simulation Millennium [Springel et al., 2005], on y voit la
matière s’organiser en toile cosmique, les zones sombres sont les zones avec très peu de matière, et plus
la couleur tend vers le blanc plus la densité de matière est grande. Nous pouvons clairement repérer les
zones de vides, les filaments et les noeuds très denses au carrefour de ces filaments. Image : V.Springel,
Max-Planck Institut für Astrophysik, Garching bei München.

de matière noire, dans les nœuds ainsi que les filaments. La matière ordinaire va également être
attirée par ces puits de potentiel. Toutefois, la matière ordinaire interagit avec la lumière et avec
la matière autrement que par simple gravitation. De ce fait, aux centres des halos de matière
noire, la pression thermique engendrée par l’accrétion va s’opposer à la gravitation, et finirait
par empêcher l’effondrement du gaz. Néanmoins, des processus de refroidissement (voir Mo et al.
[2010] pour plus de détails sur ces processus de refroidissement), amplifiés par la présence de
métaux, vont permettre de dissiper l’énergie. En diminuant ainsi la température, la matière va
pouvoir s’effondrer suffisamment pour initier les réaction de fusion des étoiles [Silk, 1977, Binney,
1977, White and Rees, 1978], s’en suivront les formations de galaxies. Les premières lumières
correspondantes à leur formation marquent la fin des âges sombres.
La matière noire étant inobservable directement, l’essentiel de son étude et des avancées la concer-
nant relèvent des simulations numériques. Les mécanismes de formation indiqués ci-dessus sont
encore mal contraints et restent des sujets de recherches. Depuis les dernières décennies, les diffé-
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rentes simulations combinées aux larges campagnes d’observation de galaxies ont permis d’amélio-
rer nos connaissances et notre compréhension sur les modes de formation et d’évolution des halos
de matière noire ainsi que des galaxies qu’ils contiennent. En faisant l’hypothèse simple qu’il y a
un lien direct entre la masse de la galaxies et la masse du halo dans lequel elle se trouve et en
prenant en compte l’abondance de sous-halos (des halos plus petits contenu dans des halos plus
grands, résultant des fusion du modèle hiérarchique) [Kravtsov et al., 2004, Behroozi et al., 2013]
ainsi que les modèles de distribution d’occupation des halos [Peacock and Smith, 2000, Kravtsov
et al., 2004] permettent de bien reproduire le regroupement de galaxies en fonction du redshift et
des propriétés des galaxies observées [Conroy et al., 2006, Reddick et al., 2013]. Toutefois certains
problèmes persistent à ces modélisations, comme par exemple le problème des satellites manquants
qui relève de la différence entre le nombre de galaxies naines satellites observées autour de la voie
lactée et le nombre de sous-halos prédits pour un halo de matière noire tel que celui supposé pour
la voie lactée [Kauffmann et al., 1993, Klypin et al., 1999, Moore et al., 1999].
Les études récentes témoignent de l’impact des halos de matières noires sur les galaxies qu’ils
contiennent [White and Rees, 1978]. En effet au-delà du consensus général concernant le lien
entre la masse du halo de matière noire et la masse stellaire de la galaxie (SMHM) [Conroy and
Wechsler, 2009, Guo et al., 2010], de récentes études tendent à démontrer que le lien entre le halo
de matière noire et les propriétés des galaxies seraient en réalité plus complexes, il semblerait que
au-delà de la masse du halo de matière noire, la masse et le taux spécifique de formation d’étoiles
des galaxies dépendent de l’histoire de croissance du halo [Croton et al., 2007, Faucher-Giguère
et al., 2011, Feldmann and Mayer, 2015, Feldmann et al., 2016, 2017, Chaves-Montero et al., 2016,
Matthee et al., 2017, Moster et al., 2018, Feldmann et al., 2019]. Nous reviendrons sur ce point
lors de la discussion des résultats (cf. chapitre 7). Quoi qu’il en soit ce pan de la recherche reste
encore à approfondir, les observations et les simulations devront continuer de travailler de pair
pour tenter de comprendre ces mystères.

Digression - Décalage vers le rouge

À ce stade, nous allons utiliser une autre grandeur que le temps écoulé depuis le Big Bang pour
se situer dans la chronologie cosmique. Nous allons parler de redshift, le redshift est un anglicisme
pour "décalage vers le rouge". Nous avons vu que le modèle ΛCDM implique un Univers en expan-
sion, cette expansion étend les distances avec le temps, et la lumière subit aussi cet allongement.
La lumière est une onde électromagnétique, une des caractéristiques de cette onde est sa longueur
d’onde, la longueur d’onde de la lumière est responsable de sa "couleur". Comme vous pouvez le
voir sur la figure 1.3, en fonction de sa longueur d’onde la lumière a des caractéristiques et une
énergie différentes, par exemple entre ∼ 400nm et ∼ 800nm l’onde électromagnétique est captable
par l’œil humain et nous percevons cette lumière.
Lorsque la lumière est émise à une certaine époque elle se propage dans l’Univers jusqu’à atteindre
la Terre. Donc plus la lumière est émise de loin, plus elle met de temps à nous rejoindre, et donc
plus une source lumineuse est loin, plus la lumière que l’on reçoit a mis du temps à nous rejoindre.
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Figure 1.3 : Ce schéma représente le spectre lumineux. Les différentes bandes de longueurs d’onde
spécifique sont présentées avec les nomenclatures correspondantes.https://www.imagenesmy.com/
imagenes/visible-light-spectrum-8b.html

Alors on peut comprendre que plus on regarde loin dans l’Univers plus on regarde dans le passé.
Lors de sa propagation dans l’Univers, la lumière subit elle aussi l’expansion des distances et voit
sa longueur d’onde s’étendre, comme vous pouvez le voir sur la figure 1.3 : plus la longueur d’onde
s’allonge, plus la couleur de la lumière devient rouge. Plus la lumière se propage longtemps, plus
elle subit l’expansion de l’Univers et donc plus elle est décalée vers le rouge.
En combinant tout ce qui a été expliqué plus haut, on comprend que plus la lumière a été émise
il y a longtemps, plus elle se trouvera décalée vers le rouge lorsqu’elle sera détectée sur Terre. Et
donc le redshift est le coefficient qui quantifie ce décalage entre la longueur d’onde de la lumière
lorsqu’elle a été émise et la longueur d’onde de la lumière lorsqu’elle a été détectée sur Terre. Le
redshift est défini comme suit :

z =
λdetection
λemission

− 1 (1.1)

avec z le redshift, λdetection la longueur d’onde de la lumière lors de sa détection sur Terre et
λemission sa longueur d’onde lors de son émission. Un redshift égal à 0 indique donc une lumière
émise maintenant alors que de grands redshifts indiquent des lumières émises il y a longtemps et
qui ont donc été fortement décalées vers le rouge.
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Réionisation

Comme vu dans la section 1.1.1, l’Univers a connu une période de recombinaison (z ∼ 1100), de
ce fait, l’essentiel de l’Hydrogène dans l’Univers était neutre (HI). Ainsi les atomes d’hydrogène,
dans cet état de neutralité(HI) et au repos, peuvent capter la lumière dont l’énergie est supérieure
à l’énergie correspondante au premier niveau d’énergie, c’est à dire dont la longueur d’onde est
inférieure à 1215.68 Å (raie Lymanα). À l’inverse, une fois que le gaz d’Hydrogène a été ionisé
(HII), par le flux ionisant (λ < 912Å) il ne peut plus capter le flux et devient donc transparent
à ces longueurs d’ondes. C’est grâce à cette propriété du gaz neutre ou ionisé que l’époque de la
réionisation a été identifiée.
Les premières observations de spectre de quasars distants, ont permis de caractériser la fraction
de gaz HI sur la ligne de visée 4 [Gunn and Peterson, 1965]. En effet, ces spectres de quasars
possèdent des flux continus aux longueurs d’ondes inférieure à la raie Lymanα, or de par le
redshift, ce flux sera absorbé par le gaz HI à la longueur d’onde de la raie Lymanα au repos pour
le gaz rencontré, correspondant à des longueurs du flux continu < 1215.68 Å au repos pour le
spectre du quasar. Or l’estimation de la fraction de gaz HI démontre que le gaz se trouve ionisé à
partir d’un certain redshift. De ce fait il s’avère que l’Univers à connu une période de reionisation
après la recombinaison période au cours de laquelle l’Hydrogène neutre de l’Univers a été réionisé.
Toutefois cette période n’est encore pas complètement contrainte. Cependant depuis les dernières
décennies, grace aux nouvelles générations de télescopes avec les campagnes d’observation associées
de plus en plus profondes combinées aux dernières simulations, notre vision de la réionisation
s’est affûtée. En effet les observations des quasars, comme expliqué ci dessus, ont permis de mieux
contraindre la période de réionisation. La découverte notamment d’un quasar à z ∼ 7.1[Mortlock
et al., 2011] a permis d’étendre les contraintes sur l’époque de réionisation et estimer une période
de réionisation complète de l’Univers à z ∼ 6 [McGreer et al., 2015] (voir la revue de [Mortlock,
2016] pour un synthèse des méthodes utilisées pour contraindre l’époque de réionisation à l’aide
des quasars.)
Une autre méthode permettant de contraindre l’époque de réionisation consiste à étudier des
galaxies émettrices Lymanα (LAE, galaxies dont le spectre contient la raie d’émission Lymanα)
et des galaxies à cassure de Lyman (LBG, les galaxies dont le spectre présente une cassure de
Lyman). En effet les grands relevés de LAEs à des redshifts de plus en plus profonds ont permis
de mettre en évidence une décroissance brutale de la fonction de luminosité de la raie Lymanα

à partir de z ≥ 6 [Clément et al., 2012, Konno et al., 2014] alors que la fonction de luminosité
dans l’UV n’évolue qu’a partir de z ≥ 8 [Oesch et al., 2013, Bouwens et al., 2015], de ce fait il
semblerait que l’opacité de l’hydrogène HI à z ≥ 6 soit responsable de ce changement. Un autre
élément à permis de contraindre la réionisation, c’est la fraction de LBG qui sont également des
LAE. En effet certaines LBG peuvent également avoir une raie Lymanα dans leur spectre. Cette
fraction semble augmenter entre z ∼ 2 et z ∼ 6 [Stark et al., 2010, Cassata et al., 2015] puis elle
décroit rapidement au delà [Caruana et al., 2012, Treu et al., 2013]. Cette inversion brutale et

4. La ligne de visée correspond à la trajectoire qu’a suivie la lumière pour nous parvenir.

11



Figure 1.4 : Fresque temporelle de l’évolution de l’Univers dans le cadre du modèle ΛCDM , dans la-
quelle est schématisé le mécanisme de réionisation. Figure extraite de Robertson et al. [2010].

rapide semble difficilement justifiable par une évolution physique des galaxies, il semblerait donc
plus probable que certaines LBG à haut redshift soient également des LAEs donc la raie Lymanα a
été diffusée par le gaz HI environnant (à noté que certaines raies Lymanα peuvent également être
diffusée par la poussière contenue dans la galaxie, toutefois cette diffusion ne permet d’expliquer
cette évolution). En utilisant ces contraintes les grandes campagnes d’observation ont permis de
contraindre la neutralité du milieu jusqu’à z ∼ 8 [Caruana et al., 2012].
Une autre méthode permettant d’étudier la réionisation sur toute sa période, consite à étudier
l’impact du gaz réionisé sur les photons du FDC. En effet les photons du FDC qui vont traverser le
gaz ionisé vont interagir avec les éléctrons devenus libres dans le gaz ionisé par diffusion Thomson.
Cette interaction va avoir pour effet d’atténuer les anisotropies de l’Univers. De plus la diffusion
Thomson va avoir un impact sur la polarisation des photons du FDC [Nolta et al., 2009]. En
se basant sur ces deux effet il est possible d’estimer la profondeur optique de l’effet Thomson
τT et ainsi de remonter aux périodes de réionisation. Les dernières mesures du FDC obtenues
par le satellite Planck ont estimé une profondeur optique de l’effet Thomson τT = 0.066± 0.016

correspondant à un redshift de réionisation, en supposant une réionisation instantanée, zri =

8.8+1.7
−1.4 (cf Planck Collaboration et al. [2016]).

L’image d’une réionisation inhomogène, provenant initialement des premières structures dont le
flux ionisant (λ < 912Å) ionise le gaz HI environnant formant ainsi des bulles de gaz HII qui vont
se propager jusqu’à se rencontrer pour finalement couvrir la totalité de l’univers fait actuellement
consensus (cf. figure 1.4 extraite de Robertson et al. [2010] pour une illustration du mécanisme).
Quant aux sources de ce rayonnement ionisant les récentes études s’accordent sur la prédominance
en flux provenant de certaines étoiles massives (O et B) des galaxies à flambée de formation
d’étoiles (starburst en anglais) [Bruzual and Charlot, 2003, Kuhlen and Faucher-Giguère, 2012]
ainsi qu’une plus petite proportion provenant des galaxies à noyaux actif (AGN), dont le flux
ionisant provient du disque d’accrétion autour du trou noir super massif au centre de la galaxie
[Dijkstra et al., 2004].
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Au cours de cette thèse je supposerai un Univers caractérisé par le modèle ΛCDM paramétré
par les constantes suivantes : la constante d’expansion de l’Univers H0 = 70km.s−1.Mpc−1, une
densité de masse Ωm = 0.3 et une densité de masse équivalente d’énergie sombre ΩΛ =0.7.

1.1.2 Rôle des galaxies dans la compréhension de l’univers

La formation et l’évolution des galaxies couvre 23 ordres de magnitude en taille, de la taille de
l’Univers à la taille d’une étoile, et 4 ordres de magnitude en temps, de l’âge de l’Univers à la durée
de vie des étoiles massives. De plus, la formation et l’évolution d’une galaxie sont deux processus
extrêmement lents, plusieurs milliards d’années ! On ne peut donc pas, à l’échelle de l’humanité,
observer une galaxie depuis sa formation et suivre son évolution. On ne peut qu’observer des
centaines de galaxies, chacune à différentes étapes de sa vie, et essayer de définir des modèles afin
de relier toutes ces galaxies entre elles. Et pour cela nous devons récolter des galaxies de tous
types et présentes à plusieurs époques.
L’étude des galaxies n’est pas seulement intéressante pour comprendre les galaxies elles-mêmes,
elles permettent également de mieux comprendre l’Univers. Elles sont abondantes, brillantes,
elles interagissent avec leur environnement, entre elles. Elles couvrent une grande période de
l’Univers, à partir de ∼ 1Ga après le Big Bang jusqu’à nos jours. Nous pouvons en détecter de
très proches, avec des résolutions suffisantes pour les étudier en détail, leurs dynamiques internes,
leur structure, et nous pouvons en détecter des très lointaines pour comprendre l’Univers à ses
débuts. Les galaxies sont autant de puissants outils de mesure que de formidables sujets de mesure.
Comme nous l’avons vu ci-dessus les galaxies sont les éléments clés nécessaire à la compréhension
de question plus générale sur la cosmologie comme la formation des grandes structures ou encore
l’époque de réionisation.
Le taux de formation d’étoiles cosmique (Comic Stars Formation Rate cSFR en anglais) au cours
de l’évolution de l’Univers et un autre exemple.Si l’on veut connaître la quantité d’étoiles formées
à une période donnée dans l’Univers entier, il faut sommer la quantité d’étoiles formées dans
chacune des galaxies à cette époque. En pratique, mesurer le taux de formation d’étoiles (Star
Formation Rate SFR en anglais) de toutes les galaxies est impossible, il faut mesurer le taux de
formation d’étoiles pour un maximum de galaxies au redshift de l’époque souhaitée, se baser sur
des hypothèses pour estimer la quantité ainsi que la distribution dans l’espace des paramètres des
galaxies à cette époque, et ainsi remonter au taux de formation d’étoiles global. Sur la figure 1.5
extraite de l’article [Madau and Dickinson, 2014], on peut voir la modélisation du cSFR basé sur
les différentes observations, le cSFR étant exprimé en M� 5.yr−1.Mpc−3 6, il représente donc la
quantité de masse de gaz en masses solaires accrétée pour former des étoiles par an dans un cube
de 1 Mpc de côté. Ainsi il apparaît que l’Univers a connu une période durant laquelle son taux

5. L’indice � signifie solaire, le paramètre auquel il est fixé renvoie à la valeur de ce paramètre pour le soleil.
Ainsi 1M� représente 1 fois la masse du soleil, 1L� représente 1 fois la lumière de notre soleil...

6. Le parsec (pc) est une unité de longueur définie comme suit : 1 parsec est la distance orthogonale à l’axe
Terre/soleil, à laquelle il faut se placer pour que l’écart angulaire entre la Terre et le Soleil (1 Unité Astronomique
UA) mesure 1".
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Figure 1.5 : Cette figure extraite de l’article Madau and Dickinson [2014], représente l’évolution du
taux cosmique de formation d’étoiles, exprimé en masses solaires de gaz transformé en étoiles par an et
dans un cube de 1 Mpc de côté, en fonction du redshift et/ou du temps depuis aujourd’hui. En ligne
noire est représentée la modélisation de cette évolution. Les points de mesure sont extraits de diffé-
rentes études, chaque couleur correspond à une étude. La zone grisée correspond à la période étudié au
cours de cette thèse.

de formation d’étoiles s’est accéléré jusqu’à atteindre son maximum à z ∼ 1.9 ; depuis, le taux
de formation ne cesse de baisser. Ainsi la moitié des étoiles observées aujourd’hui ont été formées
avant z ∼ 1.3 et 25% avant le pic de cSFR.
Comme indiqué ci-dessus, les premières galaxies ont fait leur apparition après la recombinaison
amorçant la réionisation, et ce sont elles qui ont été responsables de l’augmentation du cSFR. Les
processus de formation, et plus généralement la caractérisation de ces galaxies, sont donc les clés
de la compréhension de l’évolution du cSFR ; cependant cela représente un défi observationnel.
En effet ces galaxies datent des anciennes époques de l’Univers. Il faut donc observer très loin
dans l’Univers pour espérer pouvoir les détecter. De ce fait, beaucoup de questions subsistent
concernant cette population de galaxies.
Pour tenter de répondre à ces questions, les observations et les simulations tentent ensemble
d’améliorer notre compréhension de l’Univers. Les observations tentent de baliser et d’explorer au
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mieux les espaces des paramètre permettant ensuite aux modèles d’éprouver nos connaissances sur
les lois et les mécanismes qui permettent de simuler les observations le plus fidèlement. L’objectif
de ma thèse a été d’établir un échantillon de galaxies observées durant le deuxième milliard
d’années, et au-delà, qui a suivi le Big Bang, ce qui représente un redshift de z > 3 correspondant
à la zone grisée de la figure 1.5. Le but est d’améliorer notre compréhension des processus qui
ont permis la formation et l’évolution de ces galaxies. Une fois l’échantillon établi, l’objectif sera
alors d’en extraire le maximum d’informations et de mieux contraindre ces galaxies. Ainsi je
tenterai de répondre aux grandes questions qui concernent ces premières galaxies, comme par
exemple leurs histoires de formation stellaire, ou bien si on observe une prédominance de galaxies
formant beaucoup d’étoiles. Je présenterai plus en détail la contribution de la thèse quant à la
compréhension de cette époque dans le chapitre 2.

1.2 Histoire des galaxies

La première galaxie observée a bien sûr été notre propre Galaxie. Il est difficile de dater la
première observation de la Galaxie mais il semblerait que ce fut au moment où pour la première
fois un être leva les yeux au ciel. La Galaxie notable dans le ciel et visible sous l’aspect d’une
bande blanchâtre, a trouvé pléthore d’origines dans les diverses mythologies et croyances. Même
si ces explications sont diverses et variées, la notion de cours d’eau ou de chemin revient assez
régulièrement.
La Galaxie tire son nom de ces anciennes croyances. «Voie lactée» viendrait du grec ancien galaxías
kýklos.Cette expression trouve son origine dans la mythologie grecque : Zeus désirant rendre
Héraclès immortel lui aurait fait téter le sein de Héra alors endormie. Se réveillant, Héra aperçut
l’enfant à son sein et le repoussa, laissant échapper une giclée de lait qui se répandit dans le ciel,
formant ainsi la Voie lactée (cf figure 1.6 ).

Notre galaxie interpelle et questionne si bien que nombre de scientifiques et penseurs se
risquèrent à l’étudier. Dans l’Antiquité, Aristote décrit l’Univers comme une succession de sphères
parfaites dans le monde au-delà de la Lune et imparfaites en deçà, dont la Terre serait le centre. Il
considère ainsi la Voie lactée comme une comète sublunaire. Théophraste, quant à lui, considère
la Voie lactée comme étant la jonction lumineuse entre les deux hémisphères. Au IIe siècle, Claude
Ptolémée propose un modèle mathématique où la Terre serait au centre de l’Univers et tous les
autres objets tourneraient autour en suivant des orbites circulaires, ancrant ainsi un peu plus la
vision d’Aristote d’un Univers géocentrique. Au XIe siècle, l’astronome Al-Biruni décrit la Galaxie
comme étant composée de nombreuses étoiles nébuleuses, réfutant ainsi la théorie d’Aristote quant
à la nature de la Voie lactée. Puis les mesures de parallaxe de la Voie lactée par Alhazen indiqueront
une position de notre galaxie bien plus lointaine que la Lune, finissant ainsi de réfuter la théorie
d’Aristote.
Il faudra attendre 1610 pour que Galilée, avec l’aide de sa lunette, observe la Voie lactée avec un
grossissement suffisant pour y distinguer les étoiles. Il définira ainsi la Galaxie comme étant un
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Figure 1.6 : Panorama de la Voie lactée obtenu en associant plusieurs images prises dans les deux hémi-
sphères. https://www.eso.org/public/images/eso0932a/

amas de toutes petites étoiles. En 1750, l’astronome Thomas Wright décrira la Galaxie comme
étant un nuage d’étoiles aplati, formant ainsi un disque dans lequel se trouve le soleil ; il écrira
même que l’aspect de la galaxie (en forme de bande) n’est qu’un effet optique dû à l’immersion de
la Terre dans ce disque. En 1755, le philosophe Emmanuel Kant, partant de ce postulat, définit la
galaxie comme un amas d’étoiles retenues par gravitation et qui serait en rotation, un peu comme
dans le système solaire avec le soleil et les planètes, mais à des échelles bien plus vastes ; il émet
également la possibilité que les nébuleuses spirales observées ainsi que la Voie lactée seraient des
"univers-îles" : ce terme reflète une vision des galaxies comme étant des groupements d’étoiles
séparées et éloignées les unes des autres dans l’espace, un peu comme des îles dans l’océan.
La première tentative de cartographie de la Galaxie avec positionnement du soleil fut faite par
William Herschel en 1785 : il dénombra les étoiles dans les différentes régions du ciel puis il
construisit un schéma de la galaxie en plaçant toutes les étoiles en fonction de leur position dans
le ciel et de leur distance à la Terre. Pour estimer la distance, William Herschel suppose entre
autres que les étoiles sont toutes de même luminosité, donc que leur distance diminue en fonction
de leur luminosité et que la lumière des étoiles ne subit pas d’extinction au cours de son trajet.
Ces hypothèses étant fausses, William Herschel aboutit tout de même à la représentation figure
1.7.

En 1917, cette fois Heber Curtis étudie les novae d’Andromède et les mesure comme étant
en moyenne 10 fois moins lumineuses que celles de notre galaxie, confortant ainsi la théorie selon
laquelle les nébuleuses spirales de notre galaxie seraient en réalité d’autres galaxies à l’extérieur
de la nôtre. Puis en 1918, Harlow Shapley approfondit le modèle de notre galaxie, identifiant plus
précisément la position du centre galactique, réfutant ainsi la possibilité pour notre soleil d’être
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Figure 1.7 : La Galaxie telle que décrite par William Herschel en 1785. https://fr.wikipedia.org/
wiki/

proche du centre de la galaxie. En 1920, Edwin Hubble, grâce à la résolution du télescope Hooker
de 2.5 mètres, parvient à mesurer précisément la distance des étoiles externes de notre galaxie
ainsi que la distance à laquelle se trouve la "nébuleuse" d’Andromède, validant ainsi la position
extragalactique d’Andromède. La publication de ces résultats entérinera pour de bon la présence
d’autres galaxies comme la nôtre, précédemment identifiées comme nébuleuses spirales.
Pour finir, les travaux de Jacobus Kapteyn en 1920 et ceux de Robert Jules Trumpler en 1922
aboutissent dans les années 1930 à l’établissement du modèle actuel de notre galaxie, à savoir une
galaxie spirale avec un bulbe central (cf figure 1.8 représentant une vue d’artiste de notre galaxie).

Depuis, les observations et notre compréhension sur les galaxies n’ont cessé d’avancer, les
instruments de plus en plus perfectionnés permettant d’observer des galaxies de plus en plus loin-
taines. À ce jour les galaxies les plus lointaines ont été détectées à z > 11 (e.g. GN-z11 à un
redshift spectroscopique de 11.09). De nouvelles campagnes d’observation et de simulation nous
permettent également d’améliorer et d’approfondir nos connaissances sur notre propre galaxie.
Il est nécessaire de comprendre les galaxies à toutes les échelles (globale ou locale) afin d’espé-
rer appréhender la formation et l’évolution des galaxies dans leur ensemble. Ci-dessous je ferais
justement un point sur ce que l’on étudie lorsque l’on étudie une galaxie.

1.3 Physique des galaxies

Les galaxies sont des assemblages d’étoiles, de poussières, de gaz et vraisemblablement de
matière noire. Tous ces ingrédients se meuvent dans un ballet incessant pendant lequel le gaz
s’effondre pour former des étoiles qui, pour certaines, une fois après avoir modifié sa composition,
l’expulsent lors de super-novas. Les galaxies échangent aussi avec leur environnement en accrétant
de la matière ou en en expulsant. Les galaxies fascinent autant qu’elles interpellent : que ce soit
à propos de leur mécanisme de formation ou de leurs évolutions, la science s’interroge encore sur
ces colosses du cosmos.

Pour tenter de les percer à jour, voilà plusieurs décennies que les scientifiques tentent d’étu-
dier les galaxies de tous types afin de comprendre leur histoire. Contrairement aux autres sciences,
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Figure 1.8 : Vue d’artiste de la Voie lactée. https://fr.wikipedia.org/wiki/
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nous ne pouvons pas manipuler l’objet de nos études ; peser les galaxies, les disséquer, les com-
presser, les étendre, les accélérer pour les entrechoquer, les écouter, les goûter... tout ceci est
infaisable, nous ne pouvons que les observer. Alors il a fallu trouver des techniques pour déduire
toutes leurs propriétés physiques uniquement en les observant. La science a fait preuve d’ingé-
niosité et d’astuce pour réussir à observer les galaxies le plus possible en termes de détails et
de longueurs d’ondes. Des instruments de plus en plus sophistiqués on vu le jour pour pousser
toujours plus loin le regard de la science.
Il a fallu également prendre avantage du grand nombre de galaxies observables, ainsi que des outils
de simulation de plus en plus précis, pour réussir à interpréter la lumière des galaxies et en déduire
les propriétés physiques correspondantes. Une galaxie est un système dynamique complexe formé
de plusieurs étoiles. Une galaxie comme la nôtre est composée de 107 étoiles et mesure 30kpc de
diamètre, c’est plusieurs centaines de fois plus petit que la distance moyenne séparant les galaxies
brillantes. Ainsi, pour contraindre ces systèmes complexes, nous avons besoin de bon nombre de
paramètres. Ci-dessous, je vais vous présenter les plus impactants d’entre eux :

1.3.1 Morphologie

L’une des propriétés qui évolue le plus d’une galaxie à l’autre est probablement leur morpho-
logie. Il existe 2 principaux types de morphologie, les galaxies spirales et les galaxies elliptiques.
En 1936, Edwin Hubble publie une classification des galaxies en fonction de leur morphologie,
cette classification est représentée sur la figure 1.9. Pour chaque type de morphologie, un code a
été mis en place. Pour les galaxies elliptiques (à gauche du diagramme) le code commence par la
lettre E, qui est suivie d’un nombre à peu près égal à son ellipticité multipliée par 10 et arrondie
à l’unité, ainsi E0 représente une galaxie elliptique très arrondie et E7 une galaxie elliptique avec
une grande ellipticité.
Pour les galaxies spirales (à droite), il y a deux grandes sous-catégories, à savoir les galaxies
spirales régulières notées S et les galaxies spirales barrées notées SB ; ces dernières ont un bulbe
central plus allongé que les S et leurs bras spiraux partent des extrémités de ce bulbe cylindrique.
À ces codes on ajoute une lettre minuscule (a,b,c ou d) traduisant la morphologie spécifique de
chaque galaxie, à savoir :

— a : Les bras de cette galaxie sont très resserrés et plutôt diffus, de plus ils sont fortement
enroulés autour du bulbe qui, lui, est très lumineux et étendu.

— b : Cette fois les bras sont moins enroulés et le bulbe est plus faible.
— c : Ici les bras sont encore plus lâches et le bulbe perd encore en intensité.
— d : Cette catégorie n’existait pas à l’origine mais a été ajoutée par Gérard de Vaucouleurs ;

les galaxies appartenant à cette catégorie ont des bras spiraux fragmentés et un bulbe encore
plus faible, presque indétectable comparé aux bras spiraux.
Lors de la publication de cette classification, Edwin Hubble a considéré que c’était une

séquence de l’évolution des galaxies, que ces dernières avaient une morphologie elliptique lors de
leur formation et qu’au cours de leur évolution elles parcouraient cette séquence de la gauche vers
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Figure 1.9 : Ci-dessus la classification des morphologies de galaxies. Plus on va vers la gauche plus la
galaxie est elliptique, plus on va vers la droite plus elle est spirale. https://upload.wikimedia.org/
wikipedia/commons/8/85/Hubble_-_de_Vaucouleurs_Galaxy_Morphology_Diagram.png

la droite pour devenir enfin des galaxies spirales ou spirales barrées. Il a ainsi baptisé les galaxies
à gauche du diagramme comme de "type primitif" (early type en anglais) et les galaxies à droite
comme de "type tardif" (late type en anglais). Les récentes observations et la compréhension que
nous avons de leurs composition et caractéristiques nous démontrent qu’en réalité c’est plutôt l’in-
verse, les galaxies se forment au départ en spirales pour ensuite finir en elliptique, ce changement
de morphologie ayant sans doute lieu au cours de processus de fusion entre les galaxies, ou par les
effets de marées des amas [Toomre and Toomre, 1972, Gerhard, 1981, Farouki and Shapiro, 1982,
Negroponte and White, 1983, Barnes, 1988].
Malgré toutes ces catégories et sous-catégories certaines galaxies ne peuvent pas être considérées
comme elliptiques ou spirales. À ces deux catégories s’ajoutent les galaxies lenticulaires ; comme
les galaxies spirales, elles ont un bulbe brillant et un disque, mais comme les galaxies elliptiques,
elles n’ont pas de bras spiraux et ont des caractéristiques internes similaires. Il existe également
les galaxies dites irrégulières, comme par exemple les galaxies naines qui sont très faiblement lu-
mineuses et sans structures apparentes. Et pour finir il existe également les galaxies particulières,
qui, elles, sont des galaxies brillantes mais qui n’ont pas de structures classables ; elles sont gé-
néralement composées de plusieurs noyaux lumineux et riches en étoiles, reliés par des filaments.
Ces galaxies représentent une très faible proportion des galaxies mais sont très importantes pour
comprendre les mécanismes de formation.
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1.3.2 Luminosité et masse stellaire

Digression : Magnitude

Lorsque l’on mesure la luminosité d’une galaxie, on parle souvent de magnitude apparente,
sur image on mesure le flux de la galaxie que l’on convertit en magnitude avec la formule 1.2.

m = −2.5log(f) + zp (1.2)

Avec m la magnitude, f le flux et zp la valeur de référence (zero point en anglais), c’est la
magnitude correspondant à un flux égal à 1. Pour une image donnée, le zp est défini par
l’utilisateur, le zp aura été défini en fonction des données mesurées, du traitement qui leur
aura été appliqué et du système de magnitude utilisé. Au cours de cette thèse j’ai utilisé le
système de magnitude AB c’est un système de magnitude défini tel que si le flux est exprimé
soit en Jy (Jansky) soit en erg.s−1.cm−2.Hz−1 alors le zp vaudra respectivement 8.90 ou −48.60.

Comme indiqué plus haut, la lumière des galaxies est actuellement la seule source d’infor-
mation que nous ayons pour les comprendre, sa mesure est donc une étape clé et fondamentale de
leur étude. Encore une fois, les galaxies sont capables de couvrir une grande gamme de luminosi-
tés. Il est important de garder à l’esprit qu’ici nous parlons des paramètres de galaxies tels qu’ils
sont, et non pas tels que nous les mesurons. En effet, lorsque nous mesurons la luminosité d’une
galaxie, nous le faisons depuis la Terre. Ainsi, pour des galaxies de même luminosité, les galaxies
les plus proches seront mesurées comme étant les galaxies les plus lumineuses. Voilà pourquoi
nous parlons de luminosité intrinsèque ici : il faut donc convertir la magnitude apparente mesurée
depuis la Terre en magnitude absolue en utilisant la formule

m−M = 5log(D)− 5 (1.3)

Avec m la magnitude apparente, M la magnitude absolue et D la distance à laquelle se trouve la
galaxie en parsec.
Ainsi nous avons pu mesurer les luminosités intrinsèques des galaxies les plus lumineuses à ∼
1012L�, contre seulement quelques ∼ 103L� pour les galaxies naines les plus faibles.
La luminosité totale d’une galaxie est liée à son nombre d’étoiles, et donc à sa masse stellaire.
En effet, comme susmentionné, les galaxies sont composées de gaz, poussière, étoiles ... La masse
d’une galaxie est donc la masse totale de tous ses constituants. Pour cette thèse, j’ai observé des
galaxies à certaines longueurs d’ondes auxquelles les étoiles émettent le principal de leur lumière ;
la présence de gaz et de poussière peut être mesurée indirectement, en effet le gaz va émettre ou
absorber des raies dans le spectre de la galaxie et les poussières vont altérer le spectre (ces points
seront approfondis dans la section 1.4), mais ces informations seront insuffisantes pour en déduire
sa masse. Voilà pourquoi dans cette thèse nous ne parlerons que de masse stellaire, qui est donc
la masse totale en étoiles de la galaxie.
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Il est donc possible de convertir la luminosité d’une galaxie en sa masse stellaire, cependant toutes
les étoiles n’ont pas la même masse, ni la même luminosité, ni le même rapport masse/luminosité.
Il sera donc nécessaire de faire des hypothèses quant à la distribution de population des étoiles
dans la galaxie, ce point sera approfondi dans le chapitre 5.

Sur la figure 1.10 extraite de l’article Song et al. [2016] sont représentées les Fonctions de
Masse Stellaire des Galaxies (Galaxies Stellar Mass Function en anglais : GSMF) à différentes
époques. Il existe dans la bibliographie le même genre d’étude avec la luminosité. Nous pouvons
voir sur la figure les points de données mesurés en moyennant des dizaines de galaxies afin d’obtenir
une densité typique des galaxies ayant une masse spécifique. Cette distribution est la même que
pour l’évolution de la luminosité, pour ajuster les points de mesure, on utilise une fonction de
Schechter [Schechter, 1976] qui est de la forme :

φ(Ms)dMs =
φ∗

Ms∗
×
(
Ms

Ms∗

)α

e−
Ms

Ms∗ dMs (1.4)

Cette relation décrit une évolution plutôt de type loi de puissance d’exposant α pour les
faibles masses et décrit une décroissance exponentielle pour les fortes masses. Cette loi est ca-
ractérisée par l’exposant α, par le coefficient de normalisation φ∗ et par la masse caractéristique
M s∗. Ms correspond à la masse stellaire et φ(Ms) représente le nombre de galaxies par unité de
volume et par intervalle de masse stellaire.
Il apparaît clairement sur la figure 1.10 qu’il y a beaucoup plus de galaxies de faible masse (i.e.
de faible luminosité) que de galaxies massives (i.e. lumineuses). Pourtant il s’avère que ce ne sont
ni les galaxies les moins brillantes, pourtant les plus nombreuses, ni les galaxies les plus brillantes
qui dominent la densité de lumière globale de nos jours. En effet, ce serait plutôt la population
de galaxies ayant des caractéristiques semblables à celles de notre galaxie qui seraient prédomi-
nantes dans la densité globale de lumière. Ceci impliquerait donc qu’il y ait une optimisation de
la luminosité lors de la formation et de l’évolution des galaxies, qui indiquerait que les galaxies
spirales soient les plus efficaces alors même qu’elles sont moins brillantes. La compréhension de
cette optimisation reste de nos jours un défi pour la modélisation de la formation et de l’évolution
des galaxies.

1.3.3 Taille

La taille d’une galaxie est une propriété difficile à définir précisément, non pas parce qu’elle
est difficile à mesurer mais parce qu’elle est difficile à délimiter. En effet, les galaxies n’ont pas
de frontière évidente, elles sont diffuses et échangent avec leur environnement, elles éjectent de la
matière d’une part et en accrètent de l’autre. C’est donc pourquoi en général on ne définit pas la
taille d’une galaxie par sa taille totale mais par la taille dans laquelle est comprise une certaine
proportion de sa luminosité totale ; en général on utilise le rayon dans lequel est compris 50% de
la luminosité totale de la galaxie, ce rayon s’appelle le rayon de mi-lumière (half-light radius en
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Figure 1.10 : Cette figure est issue de l’article Song et al. [2016]. Les points représentent les mesures
des différentes études de la Fonction de Masse Stellaire des Galaxies (Galaxies Stellar Mass Function
en anglais GSMF). Une fonction de Schechter [Schechter, 1976] a été utilisée pour ajuster les données
observées. Les différentes sous-figures représentent la même distribution pour des redshift différents.
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anglais) ou rayon effectif.
En général les galaxies les plus grandes sont aussi les galaxies les plus lumineuses (i.e. massives)
mais nous verrons dans le chapitre 7 que pour une masse donnée, la dispersion en taille d’une
population de galaxies reste très importante. Nous verrons également un résultat observationnel
encore incompris de nos jours, à savoir que pour une masse donnée, les galaxies compactes sont
moins génératrices d’étoiles que les galaxies diffuses. Or ce résultat paraît contre-intuitif ; en effet,
d’après les modèles de formation stellaire, plus le gaz est dense plus les étoiles se forment et ainsi
plus la galaxie devient génératrice d’étoiles. Ce résultat sera discuté plus en détail dans le chapitre
7 .
La taille des galaxies est aussi très riche d’informations physiques sur les mécanismes de forma-
tion et d’évolution des galaxies. Dans les galaxies comportant un disque en rotation (spirales ou
lenticulaires), la taille est une indication sur leur moment angulaire. Pour les galaxies elliptiques,
la taille reflète l’efficacité des processus de dissipation d’énergie lors de leur formation. Voilà pour-
quoi l’augmentation de la taille et de la précision des échantillons de taille des galaxies est une
des clés indispensable à l’appréhension des concepts physiques qui engendrent et façonnent les
galaxies.

1.3.4 Fraction Gaz - Masse

Comme dit précédemment, les galaxies sont composées d’étoiles, de vestiges d’étoiles, de
gaz et de poussière. Les deux principaux composants en masse seraient pour la majorité des
galaxies les gaz et les étoiles, autrement dit le gaz qui ne s’est pas encore effondré pour former des
étoiles, dit gaz froid, et le gaz qui s’est effondré et forme des étoiles. La fraction de gaz représente
la proportion de gaz froid encore disponible, elle représente en quelque sorte les réserves de la
galaxie. On définit cette fraction comme suit :

fgaz =
Mfroid

Mfroid +M∗
(1.5)

Où fgaz représente la fraction de gaz, Mfroid la masse de gaz froid et M∗ la masse stellaire.
Cette fraction est très diverse en fonction du type de galaxie, en effet elle est plutôt faible pour les
galaxies elliptiques qui sont des galaxies plus âgées et plus métalliques, qui ont donc eu le temps
de consommer la majorité de leur gaz froid ; inversement, les galaxies spirales, plus jeunes, ont
une plus grande fraction de gaz. Quoi qu’il en soit il subsiste malgré tout dans un même type de
galaxies une grande dispersion de ce paramètre, il a déjà été observé pour des galaxies spirales de
faible luminosité des fgaz supérieures à 0.9 (i.e. 90%) alors que pour notre galaxie on estime sa
fgaz à 0.1.
Ce paramètre permet ainsi de mieux retracer l’histoire de la galaxie en question et plus globalement
de mieux contraindre la formation et l’évolution des galaxies. Il est important de noter ici que
j’ai omis volontairement la matière noire dans le bilan des composants. Comme expliqué plus
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haut, durant cette thèse je ne me suis intéressé qu’aux masses stellaires des galaxies. Le gaz et
les poussières ont également eu un impact sur les spectres des galaxies, je m’y suis donc intéressé.
Cependant, lors de cette étude, je ne me suis pas penché sur les masses dynamiques des galaxies
ainsi je n’ai pas eu à traiter la matière noire.

1.3.5 Couleur

Les galaxies peuvent également avoir différentes couleurs. La couleur d’une galaxie reflète
le rapport de luminosité entre deux bandes spectrales. Les bandes spectrales sont les plages de
longueurs d’ondes auxquelles on observe les galaxies ; sur la figure 1.11 sont présentés les principaux
filtres communément utilisés en astronomie dans le visible et l’infrarouge.

Une galaxie sera alors dite plus rouge lorsqu’elle sera plus lumineuse dans les bandes de plus
grandes longueurs d’ondes (donc plus rouges) que dans les bandes de faibles longueurs d’ondes
(plus bleues), et réciproquement pour une galaxie dite bleue. Dans son article [Bell et al., 2003]
décrit pour la première fois les différentes régions de la distribution bimodale des galaxies prélimi-
nairement observée. Comme schématisé sur la figure 1.12, on distingue alors deux principales zones,
le nuage bleu qui est principalement peuplé par des galaxies fortement génératrices d’étoiles, no-
tamment les galaxies spirales, et la séquence rouge principalement peuplée par des galaxies moins
actives, plus âgées et plus métalliques, notamment les galaxies elliptiques. Entre ces deux zones il
existe la vallée verte qui est une zone de transition. Les récentes observations montrent que des ga-
laxies spirales qui sont moins génératrices d’étoiles, ayant épuisé leur gaz froid, se retrouvent dans
cette vallée verte, elles sont en effet plus rouges que leurs homologues spirales plus génératrices,
c’est le cas de la Voie lactée.

Les raisons qui rougissent les galaxies sont multiples, une galaxie plus âgée aura une popu-
lation stellaire vieillissante, elle aura donc une plus grande proportion d’étoiles rouges et moins
de jeunes étoiles bleues ; une galaxie riche en métaux aura également son spectre plus rougi. La
couleur d’une galaxie reflète ainsi certaines propriétés de sa population stellaire.
Mais il y a également une autre possibilité pour rougir une galaxie, si au sein même de la ga-
laxie ou sur la ligne de visée il y a des poussières, elles vont proportionnellement absorber la
lumière plus elle sera bleue, et vont la ré-émettre par rayonnement de type corps noir dans les
grandes longueurs d’ondes. Ainsi la poussière va rougir le spectre d’une galaxie, on parle alors de
rougissement de la galaxie.

Comme nous venons de le voir, une galaxie rouge peut avoir plusieurs origines : l’âge, la
métallicité et le rougissement. Ces 3 propriétés physiques sont donc fortement dégénérées. Briser
cette dégénérescence est à ce jour une des difficultés lorsque l’on veut exploiter le spectre d’une
galaxie. Je vous montrerai dans le chapitre 5 comment dans cette étude nous l’avons gérée.
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Figure 1.11 : Sont présentées sur cette figure les différentes bandes spectrales pour différents filtres.
Sur le graphe supérieur sont représentées les bandes spectrales des filtres tels que définis par le système
photométrique Johnson (U,B,V...) pour le proche ultraviolet, le visible et le proche infrarouge, dans
l’infrarouge sont représentées les bandes spectrales des filtres de l’instrument IRAC installé sur le téles-
cope spatial Spitzer (3.6, 4.5, 5.8, 8.0). Sur le graphe inférieur sont présentées les bandes spectrales des
instruments WFC3-UVIS, ACS et WFC3-IR . credit : Simulation Millenium
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Figure 1.12 : Cette figure représente la répartition des galaxies dans ce diagramme couleur-luminosité.
On distingue 2 principales zones, la séquence rouge et le nuage bleu, et il existe une zone de transition
appelée vallée verte.
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1.3.6 Taux de Formation Stellaire (SFR)

Le taux de formation stellaire ( Stellar Formation Rate en anglais : SFR) est la masse
d’étoiles formées par an par la galaxie, il est exprimé en M�.yr−1. C’est donc la quantité de
masse solaire de gaz convertie en étoiles par an. C’est une des propriétés fondamentales des
galaxies, elle reflète la capacité qu’a une galaxie à accréter son gaz, c’est un élément clé de la
compréhension de la formation et de l’évolution des galaxies. Une des grandes questions actuelles
reste de comprendre l’allure de l’évolution du taux de formation stellaire cosmique (cf section
1.1.2) et notamment son augmentation jusqu’à redshift 1,9. Pour comprendre ce taux global, il
est primordial de bien comprendre le taux de formation pour les galaxies : cette augmentation
serait-elle le résultat d’une augmentation du taux de l’ensemble des galaxies, ou bien serait-elle le
résultat de la présence d’une population de galaxies extrêmement génératrices ?
Pour estimer le taux de formation stellaire d’une galaxie, il existe plusieurs méthodes. L’une des
options consiste à estimer la quantité d’étoiles bleues d’une galaxie ; en effet ces étoiles ont une
durée de vie très courte, ainsi une galaxie avec beaucoup d’étoiles bleues est donc une galaxie qui
est actuellement en train de former beaucoup d’étoiles, alors qu’une galaxie avec très peu d’étoiles
bleues est une galaxie trop peu génératrice pour maintenir une quantité conséquente d’étoiles
bleues. Une autre méthode pour estimer le taux de formation consiste à déduire de certaines raies
d’émissions, témoins de la formation stellaire, le taux de formation de la galaxie. Ces méthodes
d’estimation ont été présentées dans l’article [Kennicutt, 1998] et seront utilisées dans cette thèse
(cf chapitre 5 et 7).

1.3.7 Environnement

L’environnement des galaxies est également un aspect de la recherche actuellement très
convoité. Nous avons vu que les galaxies n’étaient pas disposées au hasard, elles sont dirigées par
les halos de matière noire, suivant ainsi la distribution de la toile cosmique.
L’environnement de la galaxie va jouer un rôle important dans leur processus de formation et
d’évolution. Dans les zones de champ gravitationnel fort, dans les nœuds de la toile cosmique
typiquement, les galaxies vont se regrouper en amas de galaxies. Ce système gravitationnellement
lié va entraîner des collisions entre les galaxies, et des effets de marée intenses sur les galaxies
influencent leur structure et leur morphologie. Ainsi on observe préférentiellement les galaxies
elliptiques dans ces zones très denses et les galaxies spirales dans les champs plus vides. À ce jour
il manque encore certains détails afin de bien comprendre cette répartition des morphologies.

1.3.8 Voisinage proche

Les galaxies ne sont pas des systèmes fermés, elles échangent également avec leur voisinage
proche, elles absorbent le gaz froid transitant dans les filaments d’une part et émettent du gaz
enrichi en métaux de l’autre. Ce voisinage s’appelle le milieu circum-galactique (Circum-Galactic
Medium en anglais : CGM). Ces mécanismes sont à l’étude pour améliorer notre compréhension
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de l’évolution des galaxies, pour ce faire des raies d’émission appelées résonantes sont utilisées,
comme par exemple l’émission Lyman − α qui est une raie de l’hydrogène. Elle correspond au
passage du premier état principal excité (n = 2) à l’état fondamental (n = 1). Cette raie est
dite résonante car elle va être absorbée par le gaz froid puis va être réémise, trahissant ainsi la
présence du gaz froid. Cette émission va donc se propager dans le gaz, puis remonter dans le gaz
environnant la galaxie, ensuite remonter dans les filaments. Les raies résonantes permettent ainsi
de faire une cartographie du CGM des galaxies. Ce genre d’étude est présenté par exemple dans
l’article [Leclercq et al., 2017].

1.3.9 Activité

Pour la majorité des galaxies, la lumière observée provient des étoiles et du gaz environ-
nant. Ainsi le spectre de ces galaxies correspond bien à un assemblage de plusieurs étoiles de
types différents, et de gaz. Cependant pour une faible fraction de galaxies il y a une composante
supplémentaire non stellaire dans leur spectre. Cette émission provient d’une zone au centre de la
galaxie, elle est émise par le gaz qui est condensé et mis en rotation par un trou noir super massif.
Le gaz étant ainsi compressé lorsqu’il est en rotation, les effets de frottement excitent le gaz qui
se désexcite ensuite en émettant des photons. Ces galaxies qui comportent en leur noyau une telle
source d’énergie sont appelées Galaxies à Noyaux Actifs (Active Galactic Nuclei en anglais : AGN).
Cette lumière peut être colossale et ainsi modifier grandement le spectre d’une galaxie. Ainsi les
galaxies et les AGN sont étudiées séparément car elles requièrent des méthodes différentes. Dans
cette thèse nous étudierons des galaxies et non pas des AGN.

1.4 Spectre d’une galaxie

Hormis les propriétés qui nécessitent une observation spatiale de la luminosité ( taille, mor-
phologie, environnement), nous allons plus généralement étudier la distribution spectrale de la
luminosité pour déduire la majorité des propriétés d’une galaxie. On appelle cette distribution la
Distribution Spectrale de l’Énergie (en anglais Spectral Energy Distribution : SED). Vous pouvez
voir sur la figure 1.13 la SED typique d’une galaxie ; cette figure permet de bien différencier les 2
principales parties d’une SED.
D’une part, aux petites longueurs d’ondes, la luminosité d’une galaxie est dominée par sa popula-
tion stellaire, c’est la partie du spectre en bleu. On peut également voir que le spectre bleu foncé
est dominé sur ses petites longueurs d’ondes (λ < 1μm) par les jeunes étoiles et dans ses grandes
longueurs d’ondes (λ > 1μm) par les étoiles âgées.
D’autre part, aux grandes longueurs d’ondes, sa luminosité est dominée par le rayonnement des
poussières. Il est important de noter que les poussières n’émettent pas spontanément de la lumière.
En réalité elles absorbent de la lumière stellaire, initialement émise dans la partie de gauche pour
la réémettre ensuite dans la partie de droite. Ce rayonnement est composé principalement de 2
parties, la première est la partie de gauche (λ ∼ 10μm) : ces raies spécifiques d’émission sont
des raies émises par les Hydrocarbures Aromatiques Polycycliques (PAHs) présents dans le milieu
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Figure 1.13 : Sur ce diagramme figure la distribution spectrale de l’énergie d’une galaxie ainsi que ses
différentes composantes. La composante stellaire est représentée par la courbe bleue, elle est la somme
des composantes d’étoiles jeunes, d’étoiles âgées et du bulbe de la galaxie représentés respectivement
par les courbes violette, bleue et rose. La composante poussière quant à elle est représentée par la
courbe rouge qui est la somme des courbes vert foncé et vert clair. La SED de la galaxie est donc la
somme de la courbe bleue et de la courbe rouge. http://www.astro.ljmu.ac.uk/~ikb/research/
cosmic-uv-ir.html

interstellaire, ces PAHs vont absorber l’énergie émise par les rayonnements UV des étoiles puis se
mettre à vibrer avant de réémettre une partie de cette énergie à des longueurs d’ondes spécifiques.
La partie de droite correspond à un rayonnement de type corps noir induit par la température
des poussières ayant absorbé le rayonnement des étoiles.
Certaines galaxies peuvent continuer d’émettre à de plus grandes longueurs d’ondes que celles
présentes sur la figure 1.13. En effet d’autres mécanismes permettent d’émettre des photons en-
core moins énergétiques, comme par exemple le rayonnement synchrotron ou bien le rayonnement
Compton inverse (ou rayonnement de freinage), qui ont lieu entre autres dans les AGN, lorsque
la matière est accélérée et condensée pour revenir à l’état de plasma, les électrons ainsi relativiste
au milieu de ce champ électromagnétique vont être capables d’émettre ce genre de rayonnement.
Pour cette thèse j’ai étudié les galaxies à partir de z ∼ 3, de plus les données que j’ai utilisées me
permettent d’observer les galaxies jusqu’à λ ∼ 5μm, ce qui correspond à une longueur d’onde au
repos de λ ∼ 1.25μm. Ainsi je n’observerai que la partie stellaire de la galaxie sans la contribu-
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Figure 1.14 : Sont représentées sur ce graphe les SEDs typiques pour des galaxies de différentes mor-
phologies. En rouge la SED typique des galaxies elliptique et lenticulaire, en jaune celle des galaxies
spirales de type b à c, en bleu celle pour les galaxies spirales de type c à d et en vert la SED des ga-
laxies irrégulières. En abscisse la distribution est présentée en fonction du logarithme de la longueur
d’onde en Å. En ordonnée les flux des spectres sont exprimés comme le logarithme du ratio entre
le flux à la longueur d’onde et le flux à 10000Å, ainsi tous les spectres ont une ordonnée nulle pour
logλ = 4. Ce graphe est extrait du travail effectué sur Hyperz présenté dans l’article Bolzonella et al.
[2011] ; j’ai ensuite rajouté les parties intéressantes pour support à la discussion.

tion, en émission, des poussières. Intéressons-nous maintenant plus précisément à cette partie du
spectre des galaxies.

Sur la figure 1.14 sont présentées les Distributions Spectrales de l’Énergie (SED) typiques
pour les différentes morphologies de galaxies. On peut ainsi voir les différentes couleurs observées,
si on s’intéresse à la couleur entre les longueurs d’ondes - ∼ 1500Å 7 et ∼ 6000Å - alors il apparaît
clairement que les galaxies elliptiques seront plutôt des galaxies rouges, alors que les galaxies
irrégulières et spirales c-d seront plutôt des galaxies bleues. En plus des profils généraux, j’ai
numéroté les parties du spectre notables que je vais détailler ci-dessous :

7. Le symbole Å représente Angstrom, c’est une unité de longueur communément utilisée en astronomie, 1Å
correspond à 0.1nm
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1. (λ = 912Å) Cette longueur d’onde est la limite de Lyman : c’est la longueur d’onde minimale
(ie énergie maximale) à laquelle l’atome d’hydrogène peut émettre. Ce sursaut du spectre
s’appelle aussi la cassure de Lyman ( Lyman break en anglais), les galaxies comportant
une forte cassure sont appelées galaxies à cassure de Lyman (Lyman Break Galaxies en
anglais : LBG). Les galaxies n’émettent presque plus aucune lumière aux longueurs d’ondes
inférieures à la limite de Lyman, ainsi la localisation de cette cassure est une méthode efficace
pour estimer le redshift d’une galaxie.

2. (912Å< λ < 12156Å) Sur cette plage de longueur d’onde le continuum émis par les étoiles
va être absorbé par le gaz d’hydrogène neutre. La lumière émise va être décalée vers le rouge
au cours de sa propagation ; le gaz neutre traversé, lui, absorbera les photons aux longueurs
d’ondes de la série de Lyman. La longueur d’onde pour la première raie correspondant à
la transition énergétique de l’atome d’hydrogène de son premier état excité vers son état
fondamental est de 1216 Å. Ainsi le spectre émis va être de plus en plus rougi, mais les
absorptions se feront toujours aux longueurs d’ondes au repos des raies de Lyman, par
conséquent les raies d’absorption vont se propager sur le spectre depuis 1216 vers les basses
longueurs d’ondes, parsemant ainsi la partie du spectre où λ < 1216 de plusieurs raies
d’absorption dont le décalage vers le bleu reflète le redshift auquel la lumière a traversé le
nuage de gaz froid. Ce groupement de raies d’absorption s’appelle la forêt de Lyman.

3. (λ = 1216Å) Cette longueur d’onde correspond à la transition entre l’état d’énergie fon-
damental de l’atome d’hydrogène à son premier état excité. Á cette position du spectre il
peut y avoir une raie en absorption. Elle indique que la galaxie contient du gaz d’hydrogène
neutre qui a absorbé les photons passant de leur état fondamental à leur état excité, ou il
peut y avoir une raie en émission, cette fois ce sont des photons émis par le gaz en hydrogène
excité pour revenir à son état fondamental. Cette raie s’appelle la raie Lyman− α, elle est
la première de la série des raies de Lyman. Les raies de Lyman représentent les transitions
énergétiques entre l’état excité n et l’état fondamental (n = 1) de l’hydrogène, elles sont
nommées comme suit : Lyman− α correspond à n = 2 vers n = 1, Lyman− β correspond
à n = 3 vers n = 1 ...

4. (∼ 1000Å< λ <∼ 3500Å) La brillance sur cette partie du spectre est principalement émise
par les étoiles bleues. Ces étoiles sont très énergétiques, donc très brillantes, aux courtes
longueurs d’ondes, elles sont également très massives et ont une durée de vie très courte.
Cette partie sera donc utile pour définir le taux de formation stellaire de la galaxie. Une
galaxie très brillante sur cette zone est une galaxie qui a beaucoup d’étoiles bleues. Celles-
ci disparaissant rapidement, pour garder une quantité signifiante d’étoiles bleues il faut
en reformer aussi vite qu’elles disparaissent. Ainsi une galaxie qui maintient une quantité
d’étoiles bleues importante est une galaxie qui forme beaucoup d’étoiles.

5. (λ = 3646Å) À cette longueur on atteint la limite de Balmer qui est la stricte analogie
de la limite de Lyman, cette fois non plus pour les transitions des états excités n à l’état
fondamental, mais entre les états excités et le premier état excité. Ces raies sont indiquées
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sous la forme Hα : le H indique qu’on parle d’une raie de la série de Balmer et l’indice
indique l’état excité en question, ainsi Hα désigne la transition entre l’état excité n = 3 et
l’état excité n = 2, Hβ désigne la transition entre l’état excité n = 4 et l’état excité n = 2

...

6. (λ ∼ 4000Å) À partir de cette longueur, on arrive dans une région du spectre qui est
principalement dominée par les étoiles plus rouges. Ces étoiles sont plus âgées et/ou moins
massives, elles sont également moins énergétiques. Ainsi une certaine brillance sur cette
plage de longueur implique un grand nombre d’étoiles, par conséquent une masse stellaire
plus importante que la brillance sur la fenêtre spectrale plus bleue, et donc, même si les
étoiles bleues contribuent à la masse de la galaxie, c’est surtout ici que la majeure partie de
la masse stellaire est visible.
Ce changement de position peut engendrer une cassure en fonction de l’histoire de la galaxie,
en effet s’il s’agit d’une galaxie âgée, alors elle aura formé beaucoup d’étoiles depuis sa
formation et la majorité des étoiles rouges 8 brillent encore ainsi la galaxie a formé une
grande masse stellaire très brillante au-delà de la cassure de 4000Å. De plus, cette galaxie
ayant formé beaucoup d’étoiles a épuisé son gaz froid, son taux de formation stellaire décroît,
les étoiles bleues disparaissent plus rapidement que la galaxie n’en forme, et donc la brillance
dans la fenêtre bleue de la galaxie baisse. On se retrouve alors avec un continuum rouge très
brillant et un continuum bleu très faible, générant ainsi une importante cassure à λ ∼ 4000

Å. C’est pourquoi l’amplitude de cette cassure est un témoin de l’âge de la galaxie : les
galaxies jeunes auront une très faible (voire pas du tout de) cassure, alors que les galaxies
âgées vont avoir une importante cassure.
Il est fréquent que la cassure induite par la limite de Balmer et la cassure à 4000 Å soient
confondues et prennent le nom de cassure de Balmer. Cependant, même si elles ont des effets
similaires, elles ont des causes distinctes.
Cette cassure peut également être utilisée afin de mesurer le redshift d’une galaxie, cependant
il y a une dégénérescence entre la cassure à 4000 et la cassure de Lyman ; il est donc fréquent
lors d’estimations de redshift par cette méthode qu’il y ait 2 solutions possibles, une solution
à bas redshift indiquant que la cassure mesurée est la cassure de 4000, et une solution à
haut redshift indiquant que c’est la cassure de Lyman. Quoi qu’il en soit, il est généralement
possible de briser cette dégénérescence : en effet, avant la cassure de Lyman la galaxie est
pratiquement indétectable, alors qu’avant la cassure à 4000 la galaxie émet toujours du flux
provenant de ses étoiles bleues.

7. (λ > 4000Å) Comme indiqué ci-dessus, cette partie du spectre est dominée par les étoiles
plus rouges. Ces étoiles sont moins énergétiques, moins massives et ont une durée de vie
beaucoup plus longue. Certaines étoiles de ce type datent de la formation de la galaxie. Lors
de la formation stellaire un plus grand nombre d’étoiles de ce type sont formées (cf Fonction

8. Ici le terme d’étoile rouge ne réfère pas aux géantes rouges. Le but ici est juste de faire la différence entre
les étoiles bleues et les autres, appelées rouges.
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de Masse Initiale chapitre 5). Même si elles sont moins massives de par leur grand nombre
et leur longue durée de vie, elles vont représenter la majeure partie de la masse stellaire de
la galaxie.

En plus du continuum, la SED d’une galaxie peut être composée de raies en émissions et/ou
en absorptions. Nous avons mentionné ci-dessus les raies de la série de Lyman ainsi que celles de
la série de Balmer, qui sont des raies associées à l’atome d’hydrogène, mais les autres atomes
ont également des raies. Le flux de ces raies est riches d’informations concernant les propriétés
physiques des galaxies, mais elles contribuent également au flux de la galaxie mesuré dans un
certain filtre. Ainsi lorsque l’on mesure le flux d’une galaxie dans un filtre, si une ou plusieurs
raies se trouvent dans la plage de longueurs d’ondes captée par le filtre, alors le flux mesuré sera le
flux du continuum associé avec le flux des raies présentes. Nous verrons dans le chapitre 7 qu’elles
peuvent avoir une contribution importante sur le flux mesuré, et si on néglige leur contribution
cela peut entraîner une forte sur- ou sous-estimation du continuum et ainsi fausser les mesures qui
en découlent. Je vous présenterai dans le chapitre 5 comment j’ai pris en compte la contribution
de ces raies.

1.5 Plan

Ce manuscrit va retracer tous le travail effectué pendant ma thèse pour établir cet échantillon
ainsi que les conclusions qui en découlent.
Dans un premier temps je présenterai le projet de thèse, les données à disposition et la physique
sous-jacente dans le chapitre 2. Je détaillerai ensuite dans le chapitre 3, les techniques de mesures
mises en place pour étudier les galaxies, puis viendra la présentation de l’échantillon ainsi établi
dans le chapitre 4. J’expliquerai les méthodes avec lesquelles j’ai déterminé les propriétés physiques
des galaxies dans le chapitre 5, puis l’estimation de la complétude de mon étude sera analysée
dans le chapitre 6. Pour finir, les résultats de cette étude ainsi que les discussions et conclusions
qui en découlent seront présentés dans les chapitres 7, 8 et 9 respectivement.
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Sans l’astronomie, l’homme ignore la place qu’il oc-
cupe.

Aristote

2
Projet de Thèse

Comme nous venons de le voir, la formation et l’évolution des galaxies restent actuellement
parsemées de zones d’ombres. Ces incompréhensions complexifient l’avancée de certaines autres
grandes questions concernant l’Univers, comme par exemple les questions autour de l’époque de
la réionisation, ou encore sur le taux de formation stellaire cosmique.
Pour tenter de répondre à ces questions, le regard de la science s’est porté sur les premières
galaxies de l’Univers. En effet, si nous voulons comprendre les galaxies dans leur ensemble, nous
avons besoin de les comprendre depuis leur commencement.

2.1 Galaxies de faible masse à haut redshift

Comme présenté dans le chapitre 1, les galaxies fournissent des informations cruciales à la
compréhension plus globale de l’Univers. Elles jouent un rôle actif pour l’époque de réionisation
par exemple, et un rôle passif/témoin dans la formation et l’évolution des grandes structures de
l’Univers (cf. section 1.1.1). De ce fait elles ont fait le sujet de bien des études pour tenter de
comprendre les mystères del’Univers.

Les galaxies évoluent et sont façonnées au sein des grandes structures qui composent la
toile cosmique constituant ainsi le milieu inter-galactique (IGM pour "Inter-Glactic Medium" en
anglais). Le gaz qui transite au sein de l’IGM interagit avec les galaxies il joue donc un rôle impor-
tant dans la formation et l’évolution des galaxies. Par conséquent, il est important de comprendre
ces mécanismes aux grandes et petites échelles pour obtenir une vision d’ensemble. Toutefois les
échanges gazeux entre les galaxies et leur environnement restent mal-connus. L’interface entre les
galaxies et l’IGM est appelé milieu circum-galactique (CGM pour "Circum-Galactic Medium" en
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anglais). C’est au sein de ce CGM que les échanges s’opèrent. Du gaz peut en effet être éjecté des
galaxies au-delà du CGM, ces expulsions peuvent être dû aux émissions de supernovae ou aux
trous noirs présents dans les AGN. Du gaz peut également être accrété, ce gaz peut être du gaz
primordial froid et pauvre en métaux provenant des structures de l’IGM dans la galaxie soit du
gaz enrichi en métaux et expulsé par la galaxie qui retourne dans le CGM. De ce fait l’étude du
CGM permet de mieux comprendre les processus d’alimentation et de régulation du gaz dans les
galaxies et par conséquent leur production d’étoiles.
Différentes méthodes pour étudier et observer le CGM des galaxies sont utilisées. Il y a la mé-
thode par absorption, qui consiste à étudier le spectre d’un quasar en arrière plan d’une galaxie,
de ce fait en traversant le CGM le spectre du quasar va subir des absorptions caractéristiques des
propriétés du CGM [Lehner et al., 2013, Quiret et al., 2016]. Ensuite une autre méthode consiste
à les observer directement via les raies d’émission du gaz. En effet les photons des raies d’émission
résonnantes comme Lymanα lorsqu’il vont être émis en présence de gaz d’hydrogène neutre et
froid, vont être absorbés puis ré-émis par les atomes du gaz. De ce fait ils vont se déplacer de
proche en proche dans le gaz. À chaque diffusion, le photon pourra subir un décalage spectral du
à l’effet Doppler, lorsque les photons subissent un décalage ils s’éloignent de la longueur d’absorp-
tion Lymanα augmentant ainsi leur probabilité d’échappement (cf Verhamme et al. [2006] pour
plus de détails sur le mécanisme). De ce fait la raie Lymanα des galaxies subit des modifications
sur sa distribution spectrale [Neufeld, 1990, Dijkstra et al., 2006, Verhamme et al., 2006] et sur
sa distribution spatiale, en effet les photons de la raie Lymanα vont se propager et illuminer le
CGM entourant les galaxies, ces observations de diffusion spatiale de la raie Lymanα sont appelées
"halos Lyα". Les observations de "halos Lyα" dont la brillance de surface est relativement faible
ont connues un essor grâce notamment à l’instrument MUSE [Bacon et al., 2010] qui a rendu
possible leur détection à z ≥ 3, permettant ainsi de cartographier le gaz en accrétion dans les
galaxies [Wisotzki et al., 2016, Hayes et al., 2013, Leclercq et al., 2017].
De ce fait l’étude l’étude de ces galaxies émettrices Lymanα à z ≥ 3, par leur halos Lyα ainsi
que leur propriétés physiques et leur relations d’échelle correspondantes, semblent être des sujets
d’étude de choix pour comprendre les mécanismes d’interactions des galaxies avec l’IGM et leur
évolution.

Parallèlement, les LBGs (comportant ou non une raie Lymanα en émission) ont fait le sujet
de plusieurs études [Steidel et al., 1996, Papovich et al., 2001, Stark et al., 2009, Bouwens et al.,
2011]. En effet ces galaxies à cassure de Lyman, peuvent être identifiées photométriquement en
identifiant un changement de la couleur entre les bandes U et B par exemple pour identifier les
LBGs à z ∼ 3. Cette sélection nécessite un continuum UV brillant et induit de ce fait un forte
production d’étoiles [Steidel et al., 1996]. Par conséquent cette sélection permet d’obtenir les ga-
laxies génératrices présentes dans les grandes campagnes d’observation. Or ce sont précisément
ces galaxies qui seraient à l’origine de la majeure partie du flux ionisant responsable de la ré-
ionisation de l’Univers (cf section 1.1.1). Il est donc important de caractériser cette population
pour comprendre le processus de réionisation de l’Univers. Grâce aux avancées technologiques de
ces dernières décennies et avec l’effort des différentes campagnes d’observation, les propriétés des
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galaxies massives jusqu’à z ∼ 8 ont fini par être bien contraintes ( Bouwens et al. [2014], Salmon
et al. [2015]), les masses stellaires minimales sont > 108∼9M�, cependant les galaxies de faible
masse à haut redshift restent des objets mal contraints. Étant moins massives, elles sont moins
lumineuses et donc plus difficiles à détecter par la méthode photométrique.

Cependant ces galaxies de faible masse sont d’un grand intérêt, en effet comme vu dans le
chapitre 1, elles pourraient en effet être majoritairement responsable de la ré-ionisation de l’Uni-
vers [Madau et al., 1999, Finkelstein et al., 2012, Atek et al., 2015, Bouwens et al., 2017]. Certaines
études tentent de vérifier si les galaxies pourraient en effet être responsable de la majorité du flux
ionisant. Pour ce faire le principe consiste à mesurer les fonctions de luminosité UV des galaxies
à différent redshift. Les fonctions de luminosité UV sont modélisées en utilisant une fonction de
Schechter [Schechter, 1976] (cf section 1.3.2) ajustée sur les densités de galaxies, déduites des
observations, en fonction de leur magnitude UV. En intégrant ces fonctions de luminosité UV
sur des bornes consistantes avec les limites observationnelles, la denstité totale de luminosité
UV émise est ainsi obtenue (ρUV [erg s−1Hz−1Mpc−3] ). Ensuite la production de photons io-
nisants correspondant à cette densité de luminosité UV est déduite en se basant sur les histoires
de formation d’étoiles (SFH pour Stellar Formation History)[Kuhlen and Faucher-Giguère, 2012,
Robertson et al., 2015]. Cette production est pondérée par la fraction d’échappement de photon
ionisant qui contribueront effectivement à la réionisation de l’Univers, les contraintes observation-
nelles sur cette fraction d’échappement sont complexes à définir, toutefois certaines études ont
réussi à définir une fraction de quelques pourcents [Shapley et al., 2006, Nestor et al., 2013]. Plus
récemment, de Barros and Vanzella [2015] ont identifié sur le spectre d’une galaxie (z ∼ 3.2) une
fraction d’échappement relative de 65 %. Pour finir cette production est comparé à la production
nécessaire pour maintenir l’Univers ionisé telle que déterminée par Madau et al. [1999]. Un intéret
particulier doit être porté sur les paramètres qui permettent de convertir la densité de totale de
luminosité UV en production de photons ionisants ainsi que la production requise, toutefois si l’on
considère des valeurs consistantes avec les prédictions, ont peut estimer la capacité des galaxies à
réionisé l’Univers ainsi que le rôle des galaxies en fonctions de leur redshift. La figure 2.1 présente
une synthèse des résultats obtenus en accord avec les prédictions de [Atek et al., 2015].

Les précédentes études utilisant les champs profonds d’Hubble ont obtenu une densité de
luminosité UV log(ρ(UV )) = 25.98± 0.06 erg s−1Hz−1Mpc−3 calculée jusqu’à la valeur de ma-
gnitude UV limite de MUV = −17 consistante avec leur limite de détection [Bouwens et al.,
2015]. On peut voir sur la figure 2.1 que cette population de galaxies à z ∼ 7 n’est pas suffisante
pour maintenir l’Univers réionisé. L’étude plus récente de Atek et al. [2015] prend l’avantage des
lentilles gravitationnelles généré par les amas de galaxies pour étendre la limite de détection leur
permettant définir la densité de luminosité UV ρUV = 26.20± 0.13 erg s−1Hz−1Mpc−3 calculée
jusqu’à la magnitude UV limite MUV = −15. Cette fois la population de galaxies considérée est
suffisante pour maintenir l’Univers réionisé à z ∼ 7. Une extrapolation de la densité de luminosité
UV en fonction de la magnitude UV limite considérée est également présentée, suscitant ainsi un
intérêt particulier pour la pente aux faibles luminosités (faint end slope) de la fonction de Lumi-
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Figure 2.1 : Cette figure représente la densité de luminosité UV intégré en fonction de la limite MUV

considérée, pour les galaxies à z ∼ 7. La limite de densité de luminosité UV nécessaire pour maintenir
l’Univers réionisé à z ∼ 7 et les extrapolations sont prédites en se basant sur [Atek et al., 2015].
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nosité UV des galaxies qui sera obtenue avec les prochaines générations de Télescopes. De plus on
constate, sur cette figure, le rôle nécessaire et prédominant des galaxies faibles à la réionisation
de l’Univers.

Il paraît donc pertinent d’essayer maintenant de caractériser au mieux ces galaxies de faible
masse à haut redshift, permettant ainsi d’améliorer les contraintes sur la réionisation, les processus
de formation stellaire, mais elles permettraient également aux simulations d’avoir des points de
repères concernant les galaxies de faibles masses présentes dans les halos peu massifs.

Caractériser une galaxie

Pour caractériser une galaxie, il est nécessaire de mesurer avec la meilleure précision possible
ses différentes propriétés physiques présentées dans le chapitre 1. Pour ce faire, il faudra avoir accès
à des images ayant un échantillonnage le plus fin possible, ainsi on pourra mesurer la taille de la
galaxie et, si possible, définir sa morphologie.
Il faudra également pouvoir étudier plusieurs images à différentes longueurs d’onde, l’objectif
sera ainsi de définir l’évolution spectrale du flux lumineux de la galaxie. Une fois la distribution
mesurée, on pourra ajuster des modèles de distribution spectrale de l’énergie (SED) des galaxies
afin de trouver le modèle qui correspond le mieux aux mesures. Ainsi, en remontant aux propriétés
qui ont permis de générer le modèle théorique, on définira certaines propriétés physiques de la
galaxie (masse, SFR, âge, rougissement). Ce processus sera plus largement discuté dans le chapitre
5.
Lorsque c’est possible, obtenir le spectre d’une galaxie fournit de précieuses informations qui
permettent de mieux contraindre la galaxie (Stark et al. [2010], Karman et al. [2017], Boogaard
et al. [2018]). En effet, les spectres permettent de définir précisément le redshift d’une galaxie en
mesurant le décalage spectral entre la position observée d’une raie et sa position spectrale connue
au repos. Le redshift est alors plus précis que lorsqu’il est seulement défini par la photométrie.
On parle alors de redshift spectroscopique, par opposition au redshift photométrique. De plus, la
mesure des raies d’une galaxie fournit des informations importantes quant au gaz de la galaxie et
de son voisinage (Stark et al. [2010], Patrício et al. [2016], Wisotzki et al. [2016], Leclercq et al.
[2017], Feltre et al. [2018]), ainsi que sur sa formation stellaire (Kennicutt [1998]). Elle permet
également de fournir des informations supplémentaires lors de l’ajustement de la SED (cf chapitre
5).

Caractériser une population de galaxies

Une fois que toutes les galaxies d’une population ont été caractérisées, il est possible d’éta-
blir des relations d’échelles afin de caractériser cette population de galaxies. Les relations d’échelles
permettent de confronter les différentes propriétés des galaxies entres elles, ainsi nous pouvons
définir les différentes corrélations possibles entre les propriétés et des grandeurs caractéristiques,
décrire d’éventuelles relations et évolutions de paramètres, ou encore établir des généralités et des
contraintes sur ces populations de galaxies. Ces relations d’échelles une fois établies peuvent être
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utilisées pour ajuster des modèles théoriques ou confronter différentes observations. C’est en défi-
nissant des relations d’échelles précises pour les galaxies sur tout l’espace des paramètres (faibles
et hautes masses, forts ou faibles taux de formation stellaire, bas ou haut redshift ....) que nous
aurons les outils nécessaires pour comprendre pleinement la formation et l’évolution des galaxies.
Une des relations d’échelle, peut-être la plus importante, est la relation entre la masse stellaire
d’une galaxie et son taux de formation stellaire. Sur la figure 2.2 sont représentées les différentes
corrélations existantes pour la relation d’échelle entre la masse stellaire et le taux de formation
des galaxies. On retrouve ici les différentes populations de galaxies vues précédemment : en effet
en bleu, vert et rouge sont représentées les relations pour les galaxies appartenant respectivement
au nuage bleu, à la vallée verte et en partie à la séquence rouge de la figure 1.12. Il est important
de noter que les axes de ce schéma sont en échelles logarithmiques, et donc pour la séquence rouge
la droite tracée correspond plus à une limite haute qu’à une relation. En effet, certaines galaxies
de la séquence rouge ne forment plus d’étoiles et ont donc une ordonnée tendant vers − inf, ainsi
les points rouges auront une grande dispersion. La corrélation entre le taux de formation stellaire
et la masse stellaire pour les galaxies génératrices est appelée séquence principale.
Cette séquence principale a fait l’objet de plusieurs études ( Elbaz et al. [2007], Rodighiero et al.
[2011], Salmon et al. [2015], Santini et al. [2017], et d’autres plus généralement présentées dans l’ar-
ticle Speagle et al. [2014]) et a permis de mettre en lumière des propriétés des galaxies comme les
différents modes d’accrétion de gaz, ou encore les scénarios qui engendrent la formation stellaire.
Cette séquence principale est définie par trois principaux paramètres : la pente, la normalisation

ainsi que la dispersion. La pente définie l’évolution de l’efficacité de la conversion du gaz en étoile
avec la masse de la galaxie, une pente de ∼ 1 signifie que les galaxies continuent de former des
étoiles aussi efficacement. En pratique la pente n’évoluent pas clairement avec le redshift, et elle
est plutôt inférieure à 1 (0.6-1 [Rodighiero et al., 2011, Speagle et al., 2014, Santini et al., 2017]).
Par conséquent les galaxies ont tendance à perdre un peu de leur efficacité à mesure qu’elles
établissent leur masse stellaire, cette n’évolue cependant pas avec le redshift. Selon les récentes
observations cette tendance s’accélère néanmoins une fois que les galaxies ont atteint une masse
stellaire limite M ∼ 1010−11M� caractérisée par une diminution brutale de la pente au-delà [Ma-
gnelli et al., 2014, Whitaker et al., 2014, Schreiber et al., 2015], cette masse limite augmente avec
le redshift [Tasca et al., 2015, Lee et al., 2015, Tomczak et al., 2016]. La normalisation quant
à elle représente l’efficacité de conversion du gaz en étoiles à une masse stellaire donnée. Selon
les récentes études, la normalisation augmente avec le redshift [Rodighiero et al., 2011, Speagle
et al., 2014, Santini et al., 2017] exprimant ainsi une décroissance de l’efficacité des galaxies à
former des étoiles tout au long de l’histoire de l’Univers. Et enfin la dispersion relativement faible
(∼ 0.25 − 0.4 dex [Rodighiero et al., 2011, Speagle et al., 2014, Santini et al., 2017]) démontre
une certaine similarité dans les processus de formation et d’évolution des galaxies majoritairement
séculaires.
Un exemple d’étude est présenté figure 2.3, il est issu de l’article Rodighiero et al. [2011]. L’ob-
jectif était d’ajuster la séquence principale à partir des propriétés physiques de plusieurs galaxies
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Figure 2.2 : Ce dessin représente la relation d’échelle entre la masse stellaire (qui correspond au nombre
d’étoiles présentes dans la galaxie "Number of existing stars") et le taux de formation stellaire (qui
correspond au nombre d’étoiles formées "Number of stars forming") en échelles logarithmiques. On
peut donc voir les relations qui existent en fonction du type de population de galaxies : les galaxies
ultra-génératrices, les galaxies génératrices d’étoiles, les galaxies appartenant à la vallée verte et les
galaxies rouges très faiblement génératrices d’étoiles sont respectivement représentées en violet, bleu,
vert et rouge. Crédit : Harry Ferguson http://candels-collaboration.blogspot.com/2013/02/
star-formation-in-mountains.html
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ayant un redshift ∼ 2. Cette séquence principale est représentée par la ligne noire. Cette étude
présente également clairement la présence de galaxies ultra-génératrices, dites encore à sursauts
de formation stellaire (starburst en anglais). Ces galaxies présentent en effet un taux de formation
10 fois plus important que le taux de formation typique prédit par la séquence principale.
Les raisons qui conduisent une galaxie à être génératrice ou ultra-génératrice pourraient être liées
aux mécanismes d’évolution ; les galaxies appartenant à la séquence principale seraient le résul-
tat d’une accrétion lente de gaz étalée sur une longue période d’évolution, alors que les galaxies
ultra-génératrices seraient le fruit d’une fusion de deux corps entraînant une collision de gaz en-
gendrant ainsi une forte production d’étoiles ([Daddi et al., 2010] ; [Genzel et al., 2010] ; [Elbaz
et al., 2011]). Cependant cette justification encore débattue ([Narayanan et al., 2012] ; [Kenni-
cutt and Evans, 2012] ; [Santini et al., 2014]) reste une des zones d’ombre de la formation et de
l’évolution des galaxies. Quoi qu’il en soit, il s’avère que malgré leurs taux de formation stellaire
importants, les galaxies ultra-génératrices ne contribuent que modestement au taux de formation
stellaire cosmique(Rodighiero et al. [2011]). De plus il est important de rappeler que l’efficacité
de conversion du gaz en étoiles des galaxies pourrait être étroitement liée à l’histoire de formation
du halo de matière noire contenant [Feldmann et al., 2019], par conséquent ces relations d’échelles
fournissent des tendances utiles pour les modèles de formation de galaxies dans les trous noirs.
Comme nous venons de le voir, si je veux étudier les galaxies de faible masse à haut redshift,
je vais devoir établir les relations d’échelles. Dans le but d’en dégager des comportements clairs
pour contribuer et tenter de régler les débats qui les concernent, je devrai mesurer les propriétés
physiques des galaxies avec la plus grande précision possible.

2.2 Spectrographie

Une des possibilités pour améliorer la précision des mesures de propriétés physiques des
galaxies consiste à avoir accès aux spectres, en plus de leur photométrie, afin de contraindre au
mieux l’ajustement de leur SED dont découleront les propriétés physiques. En effet, nous pourrons
extraire des spectres le redshift spectroscopique ainsi que la mesure de certaines raies d’émission
( plus de détails dans le chapitre 5).
Pour obtenir les spectres, les spectrographes de la précédente génération, ou les spectrographes
multi-objets, utilisent des techniques pour observer simultanément quelques objets d’un même
champ, permettant ainsi d’obtenir leurs spectres. Certaines études de populations de galaxies,
comme par exemple Stark et al. [2010] ont eu recours à cette génération de spectrographes ; en
l’occurrence, c’est l’instrument DEIMOS du télescope Keck II (Faber et al. [2003]) ainsi que
la précédente étude de Vanzella et al. [2005] utilisant le spectrographe multi-objets FORS2 du
télescope VLT, qui ont été combinés pour obtenir les spectres de la population de galaxies à z > 3.
L’utilisation de ces spectrographes multi-objets implique de connaître à l’avance les objets que
l’on va observer. Pour ce faire, il est nécessaire de préalablement mesurer la photométrie de toutes
les galaxies dans le champ observé ; l’objectif ensuite est d’identifier à l’aide des diagrammes
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Figure 2.3 : Cette figure est issue de l’article [Rodighiero et al., 2011]. Les points rouges, bleus, noirs
correspondent à différents catalogues compilés lors de cette étude. La ligne noire correspond à la sé-
quence principale (en anglais Main Sequence), les lignes en traits discontinus et en pointillés repré-
sentent respectivement 4 fois et 10 fois le taux de formation stellaire de la séquence principale.
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couleurs-couleurs la position spectrale d’un sursaut de luminosité de la galaxie, justifiant ainsi
la présence de la cassure de Lyman (Stark et al. [2010]). Cette méthode permet de mesurer le
redshift photométrique des galaxies, c’est la méthode dite de cassure dans le spectre (dropout en
anglais). Une fois identifiées les galaxies ayant le redshift photométrique désiré, elles vont être
observées par le spectrographe multi-objets afin d’obtenir leur spectre. Pour ce faire, l’instrument
va cacher le reste du champ de vue, permettant ainsi de ne laisser passer que la lumière de
la galaxie en question, qui sera ensuite dispersée puis captée afin d’en obtenir le spectre. On
observera simultanément le maximum de galaxies voulues tant que les spectres des galaxies ne se
chevauchent pas, permettant ainsi de réduire le temps d’observation total. Une fois les spectres
extraits, ils permettent de mesurer le redshift spectroscopique qui précisera ou infirmera le redshift
photométrique, dans ce dernier cas la galaxie sera supprimée de l’échantillon. Ainsi l’échantillon
de galaxies est obtenu avec les spectres associés. Pour rester dans l’exemple de l’étude présentée
dans l’article Stark et al. [2010], cette méthode a permis d’identifier 310 galaxies à z > 3 dans les
champs GOODS : The Great Observatories Origins Deep Survey. Pour donner un ordre d’idée de
l’efficacité de cette technique, l’extraction des spectres a nécessité ∼ 230ks de temps d’observation
pour obtenir 444 spectres dont 152 présentent une raie d’émission de type Lyman− α, identifiés
comme émetteurs Lyman− α (LAE).

2.2.1 MUSE - Une avancée technologique

Une autre possibilité pour obtenir le spectre des galaxies est d’utiliser le spectrographe de
dernière génération Multi Unit Spectroscopic Explorer (MUSE) [Bacon et al., 2010] installé sur le
télescope VLT de l’ESO. MUSE est un spectrographe à champ intégral (IFU). En effet il permet
d’extraire le spectre de tous les pixels du champ d’observation simultanément. Pour comprendre
comment cela peut être possible, le fonctionnement de MUSE a été schématisé sur la figure 2.4. Je
ne vais pas entrer dans les détails du fonctionnement mais je vais rapidement expliquer les éléments
clés. Tout d’abord, la lumière captée va être découpée en 24 tranches par le "splitter" (découpeur),
puis séparée et redirigée dans les 24 unités de détection par le "Separator" (séparateur). Une fois les
tranches redirigées à l’intérieur de chacune des unités, elles vont être redécoupées en 48 sous-parties
et redirigées par l’ Image Dissector Array(Réseau de découpeur d’image IDA) vers le Focusing
Mirror Array (Réseau de miroirs focalisant FMA), qui va reconcentrer les nouvelles tranches, qui,
une fois diffractées, seront captées par le détecteur obtenant ainsi le spectre de chacune des sous-
tranches. Cette combinaison d’IDA et de FMA aussi appelée "slicer" (trancheur), représente l’une
des principales avancées de MUSE.

Une fois le spectre de toutes les sous-tranches extrait, les mesures sont réassemblées, four-
nissant ainsi un cube de données contenant l’évolution des images du champ observé en fonction
de la longueur d’onde. Un cube de données est donc un empilement de plusieurs images d’un
même champ de vue, chaque image contenant le flux à une longueur d’onde moyenne. La figure
2.5 schématise le cube de données MUSE obtenu lors de l’observation de la nébuleuse d’Orion.
L’instrument MUSE permet d’obtenir des cubes de données avec une plage spectrale allant de
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Figure 2.4 : Ce schéma est une combinaison de 2 schémas provenant du site ci-dessous. À droite, un
schéma complet du fonctionnement de la lumière reçue de UT4 jusqu’à l’obtention du cube de données.
À gauche, un zoom d’une des parties du traitement de la lumière. Sur le zoom le processus est schéma-
tisé pour 3 des 48 sous-tranches.http://muse.univ-lyon1.fr/spip.php?article156.

45



Figure 2.5 : Ci-dessus est schématisé le cube de données MUSE pour la nébuleuse d’Orion. On peut
ainsi voir les 2 dimensions spatiales correspondant aux profils des images, ainsi que la troisième dimen-
sion spectrale matérialisée par la couleur. Sur cette dimension spectrale a été ajouté le spectre du vi-
sible avec les couleurs associées. On peut donc voir que MUSE couvre la totalité du spectre visible ainsi
que le proche infrarouge. Les trois images bleue, verte et rouge correspondent aux images moyennes
obtenues sur la plage spectrale correspondante. Ces trois images sont ensuite assemblées pour former
l’image colorisée au premier plan. https://cdn.eso.org/images/publicationjpg/eso1407b.jpg.

4800 Å à 9300 Å et avec une résolution spectrale moyenne de 3000. Le cube contient 1 image
tous les 1,25 Å. MUSE permet d’observer le champ voulu selon 2 modes, ainsi chaque image
aura une taille de 1′ × 1′ ou 7.5′′ × 7.5′′ avec respectivement un échantillonnage spatial de 0.2′′

ou 0.025′′, selon que l’on utilise le "Wide Field Mode" (champ vaste WFM) ou le "Narrow Field
Mode" (champ étroit NFM).

Grâce aux spectrographes à champ intégral, on peut donc observer un champ de vue com-
plet simultanément, ainsi il n’est plus nécessaire de présélectionner les galaxies dont on veut les
spectres. Cela permet donc d’avoir des études plus complètes. En effet, la méthode du "dropout"
permet de ne présélectionner que les galaxies ayant un continuum suffisamment brillant pour que
leur cassure de Lyman soit détectée et sélectionnée. Par conséquent toutes les galaxies de faible
brillance (ie de faible masse) ne sont pas sélectionnées par cette méthode. Les données MUSE ont
ainsi permis de détecter bon nombre de galaxies ayant des raies d’émission suffisamment brillantes
pour être détectées, mais avec un continuum faible, les rendant ainsi difficiles voire impossibles
à détecter avec les autres instruments. Cette avancée technologique a permis de pouvoir détecter
et étudier ces galaxies ainsi que leurs raies d’émission, stimulant ainsi l’émergence de ce nouveau
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champ d’étude (Wisotzki et al. [2016] ; Leclercq et al. [2017] ; Maseda et al. [2017] ; Hashimoto
et al. [2017] ; Drake et al. [2017] ; Herenz et al. [2018] ; Mahler et al. [2018] ).
Comparons maintenant les rendements des 2 types de spectrographes. Si l’on reprend l’étude pré-
sentée dans l’article Stark et al. [2010], près de 230ks de temps de pause dans les champs GOODS
ont permis d’obtenir 444 spectres dont 152 LAE. Prenons maintenant l’étude Herenz et al. [2018],
près de 86ks de temps de pauses avec MUSE dans une partie du champ (GOODS-South), ont
permis de détecter 237 LAEs et autant de spectres que de galaxies détectées par MUSE.

MUSE a été grandement sollicité depuis sa mise en service, mais le CRAL a dirigé la
conception de MUSE. Ainsi l’équipe, dans laquelle je suis, fait partie du consortium MUSE offrant
de ce fait l’accès aux données collectées dans le cadre du temps garanti d’observations (Guaranteed
Time Observations en anglais : GTO). Je suis plus spécifiquement intéressé par les observations
permettant de détecter les galaxies de faible masse. Le premier programme permettant cette
étude est le programme «MUSE-Deep» [Bacon et al., 2017], composé de 10 heures d’observation
du champ moyennement profond de Hubble (3 × 3arcmin2) et de 30,5 heures d’observation du
champ ultra-profond de Hubble (1 × 1arcmin2) . Ces observations s’effectuent dans les champs
profonds du ciel, ce qui signifie qu’il y a peu d’objets extrêmement lumineux, permettant ainsi
de faire de longs temps de pause sans que les détecteurs soient éblouis par les objets en avant-
plan. L’autre programme est le programme dobservation sur les amas lentilles avec MUSE. Dirigé
par Johan Richard, ce programme comporte 78 heures d’observation réparties sur une vingtaine
d’amas de galaxies avec des temps d’exposition variables allant de ∼ 10 heures pour les plus
profonds à ∼ 1 heure. L’objectif est d’observer les amas de galaxies ainsi que les galaxies en
arrière-plan lentillées.

2.3 Lentille gravitationnelle

Une autre possibilité pour améliorer la précision des mesures de propriétés physiques des
galaxies consiste à observer les galaxies qui ont été amplifiées. En effet, les galaxies peuvent voir
leur luminosité amplifiée par un phénomène physique appelé lentille gravitationnelle.

2.3.1 Principe

Sans entrer dans le détail du formalisme, je vais introduire le principe de lentille gravita-
tionnelle. Plusieurs éléments sont nécessaires à sa compréhension. Le premier est prédit par la
théorie de la relativité générale, à savoir que la présence d’une masse va déformer l’espace-temps,
déformant par conséquent les géodésiques 1. La seconde est décrite par le principe de Fermat : la
lumière se propage toujours le long du chemin le plus court. Ainsi la lumière aux abords d’une
masse verra sa trajectoire défléchir, impliquant que le chemin le plus court ne sera pas une ligne
droite. Le phénomène de déflexion est représenté figure 2.6. On peut y voir l’angle de déflexion
α représentant l’angle entre la trajectoire de la lumière incidente et émergente. Cet angle α a été

1. Les géodésiques représentent les trajectoires les plus courtes (ie les plus rapidement parcourues par la
lumière) le long de l’espace-temps.
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prédit dans l’article Einstein [1915] par l’équation :

α =
4GM

rc2
(2.1)

Avec G la constante universelle de gravitation, M la valeur de la masse déflectrice, c la vitesse de
la lumière et r la distance entre la position du rayon lumineux sur le plan image et le centre de la
masse déflectrice.

Amplification

Comme nous venons de le voir, les rayons lumineux d’une source traversant une lentille
vont subir des transformations. L’image de la source va donc être déformée par la lentille, comme
schématisé sur la figure 2.7. L’image de la galaxie va être étirée et agrandie. En utilisant le
formalisme des lentilles, il est possible d’exprimer cette matrice de transformation (cf équation
2.2) : elle est obtenue en exprimant le Jacobien de l’équation des lentilles [Schneider et al., 1993].

A−1 = (1− κ)

(
1 0

0 1

)
−
(
γ1 γ2

γ2 −γ1

)
=

(
1− κ− γ1 −γ2

−γ2 1− κ+ γ1

)
(2.2)

où κ est la convergence et est définie comme κ = Σ/Σcrit, et γ1 et γ2 sont les composantes du
vecteur de cisaillement. La partie rouge caractérise l’agrandissement de l’image et la partie bleue
l’étirement. Le terme Σcrit correspond à la densité de surface critique des lentilles, elle est définie
comme :

Σcrit =
c2

4πG

DOS

DLSDL
(2.3)

La partie qui va nous intéresser pour améliorer la mesure des propriétés physiques de la
galaxie, c’est l’amplification. En effet, comme mis en évidence par Etherington [1933], lorsqu’une
source est amplifiée par une lentille gravitationnelle, elle conserve sa brillance de surface, et donc
lorsqu’elle est agrandie elle voit son flux total observé augmenter. Par conséquent elle devient plus
facile à détecter, permettant ainsi de détecter des galaxies très peu massives avec une meilleure
précision. Le coefficient quantifiant cette amplification, noté μ, est défini comme l’inverse du
déterminant de la matrice présentée équation 2.2, soit :

μ =
1

det(A−1)
=

1

(1− κ)2 − γ2
=

1

(1− κ)2(1− g2)
(2.4)

où γ est la norme du vecteur de cisaillement, et g, le cisaillement réduit, vaut g = γ
(1−κ) . Il est

important de noter que le facteur d’amplification pourra être infini si g = −1 ou +1. Les positions
du ciel pour lesquelles g vaut −1 ou 1, sont représentées sur le plan lentille par 2 lignes qui ne se
croisent pas, appelées "lignes critiques", la projection de ces lignes dans le plan source s’appellent
"lignes caustiques".
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Figure 2.6 : Ce schéma représente le principe de lentille gravitationnelle, à droite se trouve l’observa-
teur, à gauche la source S et entre les deux une masse déflectrice M. La masse M est la lentille gravi-
tationnelle L. En bleu sont représentées les trajectoires de la lumière entre la source et l’observateur.
La source sera donc vue par l’observateur comme étant à la position image I. Les distances DL, DLS

et DOS représentent respectivement les distances Observateur-Lentille, Lentille-Source et Observateur-
Source. Les angles θS et θI représentent respectivement les angles vus par l’observateur entre la lentille
et la source, et entre la lentille et l’image. α est l’angle de déflexion induit par la lentille. Les plans or-
thogonaux à l’axe observateur - lentille aux positions de la lentille et de la source sont appelés plan
lentille ou plan image, et plan source. Figure extraite de l’article Richard [2014].
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Figure 2.7 : Ce schéma représente les déformations subies par une source elliptique lorsqu’elle est gravi-
tationnellement lentillée.

Une autre possibilité pour définir l’amplification consiste à se baser sur l’agrandissement. En effet,
la brillance de surface étant conservée, le rapport des surfaces présentées figure 2.7 correspond au
coefficient d’amplification de la brillance μ. Ainsi μ peut être défini comme :

μ =
πaIbI
πaSbS

=
aIbI
aSbS

(2.5)

Durant cette thèse nous utiliserons la formule 2.5 pour définir le coefficient d’amplification des
galaxies lentillées.

Images Multiples

La position des galaxies sur le plan source par rapport aux lignes caustiques va induire la
transformation de l’image par la lentille. Il est même possible, lorsque Σ > Σcrit dans l’amas, pour
certaines sources à l’intérieur des caustiques, que leurs rayons lumineux soit déviés vers l’obser-
vateur à différentes positions dans la lentille, permettant ainsi de voir plusieurs images pour une
même source.
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Figure 2.8 : Ce schéma représente le lien entre la position des sources et les effets de lentilles qu’elles
vont subir. À gauche sont représentés les lignes caustiques ainsi que 5 sources circulaires sur le plan
source. À droite figurent, sur le plan image, les lignes critiques, dont les caustiques sont les projections
sur le plan source, ainsi que les différentes images transformées correspondant aux sources de même
couleur. Cette figure est extraite puis colorisée du cours de Narayan and Bartelmann [1996].

Le lien entre la position des sources et leur déformation ainsi que les phénomènes d’images mul-
tiples est schématisé sur la figure 2.8. Plusieurs éléments sont importants à noter sur cette figure,
la première est que les sources présentant des images multiples sont à l’intérieur des lignes caus-
tiques. D’autre part, plus une source se rapproche d’une ligne caustique, plus la déformation de
l’image aux abords de la ligne critique correspondante est forte. De ce fait on peut remarquer, pour
la source verte qui touche une ligne caustique, que l’on observe deux de ces images extrêmement
déformées qui se rejoignent sur la ligne critique, formant ainsi un arc gravitationnel. Le premier
arc à avoir été détecté a été publié dans l’article Soucail et al. [1988]. Cette image est le fruit
d’une galaxie spirale à z = 0.724, lentillée par l’amas de galaxies A370 à z = 0.374. Une autre
configuration notable est celle de la source rouge : dans ce cas, source, lentille et observateur sont
alignés, générant ainsi 5 images, dont 1 au centre et les 4 autres réparties en croix autour de la
lentille. Cette configuration en croix s’appelle la croix d’Einstein.

2.3.2 Amas et galaxies

Les amas de galaxies sont des structures composées de plusieurs dizaines de galaxies re-
groupées dans un nuage de gaz et de matière noire. Ces structures sont extrêmement massives,
par conséquent elles sont de puissantes lentilles gravitationnelles, permettant ainsi de révéler les
objets en arrière-plan. Les amas de galaxies sont des objets d’étude très convoités : d’une part ils
permettent d’amplifier les sources en arrière-plan, mais surtout leur étude propre est riche d’in-
formations quant à la formation et l’évolution des galaxies, à l’influence de l’environnement sur
les galaxies mais également sur la matière noire contenue dans ces amas. C’est pourquoi ils ont
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Figure 2.9 : Sur cette image de l’amas A2744 par le filtre 160 de l’instrument WFC3-IR de Hubble, ont
été superposés des éléments du modèle de lentille de l’amas. En orange sont présentés les iso-contours
de densité de masse surfacique de l’amas pour les différentes valeurs suivantes, de l’intérieur vers l’ex-
térieur : 2 × 109M�.kpc−2, 1.5 × 109M�.kpc−2et1 × 109M�.kpc−2. En cyan sont présentées des lignes
critiques de l’amas. Et en magenta est présenté la zone d’image multiple dans le plan source à z = 4.

fait l’objet de plusieurs campagnes d’observation comme par exemple : Massive Cluster Survey
(MACS, Ebeling et al. [2001]), Cluster Lensing and Supernova Survey with Hubble (CLASH, Post-
man et al. [2012]) ou plus récemment les Frontier Fields (FF, Lotz et al. [2017]). Ces derniers four-
nissent les images les plus profondes jamais observées, avec le télescope spatial Hubble (HST), de
6 amas de galaxies (Abell 2744, MACSJ0416.1-2403, MACSJ0717.5+3745, MACSJ1149.5+2223,
Abell S1063, Abell 370).
Il est donc possible d’utiliser les amas de galaxies comme des télescopes naturels afin de pouvoir dé-
tecter les galaxies de faible masse à haut redshift. Cependant il faudra préalablement connaître la
déformation appliquée par l’amas pour connaître la luminosité et la morphologie réelle des sources
ainsi détectées. Actuellement plusieurs équipes travaillent en utilisant différentes méthodes pour
ajuster le plus fidèlement possible les modèles de lentilles des amas (Caminha et al. [2016], La-
gattuta2017, Mahler et al. [2018], Strait et al. [2018]). Sur la figure 2.9 est présenté le modèle de
lentille de l’amas A2744 établi par Mahler et al. [2018], on peut y voir en orange les iso-contours
de densité de masse surfacique de l’amas, les lignes critiques en cyan et enfin la zone multiple
dans le plan source à z = 4. Avec l’aide de ces modèles de lentilles il est possible de reconstruire
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la galaxie dans le plan source.

2.4 Objectif de la thèse

L’objectif de cette thèse est donc d’utiliser à la fois la spectrographie ainsi que les lentilles
gravitationnelles afin de mesurer les propriétés des galaxies de faible masse à haut redshift. Pour
ce faire, nous allons utiliser la combinaison des données MUSE avec les amas de galaxies observés
lors du programme Frontier Fields, obtenant ainsi les images HST les plus profondes et les spectres
associés.
Les données MUSE ont déjà été utilisées afin d’améliorer la précision des mesures de propriétés
physiques et de la relation d’échelle (Contini et al. [2016] ; Boogaard et al. [2018]). Mais ces tra-
vaux ont été réalisés dans les champs profonds et sur les galaxies à z < 3. Les amas Frontier
Fields ont eux aussi été utilisés, permettant ainsi de repousser les limites de masses inférieures de
∼ 109M� [Salmon et al., 2015] à ∼ 107.8M� [Santini et al., 2017]. Cependant cette étude à été
réalisée sans les données MUSE.
Actuellement une seule étude a combiné les atouts de la spectroscopie MUSE et du lensing des
amas Frontier Fields, c’est l’étude présentée par Karman et al. [2017]. Ces chercheurs se sont
intéressés aux galaxies de faible masse à haut redshift amplifiées gravitationnellement à z > 3

observées à travers l’amas AS1063. Ils ont réuni 14 LAEs. De par la taille de l’échantillon et l’in-
certitude sur les propriétés physiques, ils n’ont pas pu ajuster les relations d’échelles, cependant
ils ont pu comparer la distribution de leur échantillon comparée aux relations d’échelles précé-
demment publiées. Leur étude s’est donc ensuite concentrée sur les relations déduites de la raie
Lyman− α mesurée avec MUSE.

Je vais vous présenter l’étude réalisée durant cette thèse, utilisant les données les plus
complètes dans le but de repousser les limites de masses inférieures et de précision des relations
d’échelles, afin de mieux comprendre la formation et l’évolution des galaxies de faible masse à
haut redshift.
Pour ce faire j’ai utilisé 2 amas Frontier Field, pour lesquels j’ai contribué à l’établissement des
catalogues spectroscopiques qui ont permis l’ajustement des modèles de lentilles, les amas Abell
2744 (A2744 dans la suite) et MACSJ0416.1-2403 (MACS0416 dans la suite). Cependant, comme
nous l’avons vu plus haut, pour mon étude j’ai également besoin du catalogue des ces amas
contenant les redshifts spectroscopiques des sources présentes dans le champ, des mesures sur les
raies d’émission ainsi que des modèles de lentilles pour définir les coefficients d’amplification des
sources en arrière-plan.

Catalogue spectroscopique

Pour exploiter les spectres MUSE afin de mesurer les redshifts spectroscopiques, la totalité
des spectres sont préalablement extraits, puis répartis entre les différents membres participant à
la campagne de mesure. Durant ma thèse j’ai pris part aux campagnes de mesures de redshifts
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pour les amas A2744 (Mahler et al. [2018]), A370 (Lagattuta et al. [2019]) et MACS1206 (La-
gattuta et al. en prep.). Pour mesurer le redshift d’un objet le but est de repérer les éventuelles
raies d’émission, d’absorption ou les cassures de continuum lorsque le continuum est détecté par
MUSE. Pour aider les membres lors des mesures, les spectres extraits sont préalablement étudiés
par MUSELET 2, c’est un logiciel de détection automatique des raies et suggestion de redshift.
MUSELET produit un cube ’continuum soustrait’ sur lequel il applique le logiciel SExtractor
pour identifier des raies en émission par excès de flux dans ce cube filtré. Au cours de ma thèse
j’ai également contribué au développement de cet outil. Une fois ces éléments repérés, il faut les
identifier. Ainsi connaissant leur longueurs d’ondes au repos, ils nous donnent une mesure du
redshift spectroscopique. Sur la figure 2.10 est présenté un exemple de spectre MUSE ; on peut
y voir une raie Lyman − α brillante ; connaissant la longueur d’onde de cette raie au repos, en
mesurant celle observée on obtient une mesure du redshift de la galaxie.
La raie Lyman−α de cette galaxie a une forme typique et une forte brillance qui permet de confir-
mer facilement la nature de cette raie d’émission. La mesure du redshift qui en découle est donc
fiable. Cependant, certains spectres sont plus délicats à mesurer car l’estimation ne repose que sur
un seul élément discutable, ou bien la mesure de ces éléments est très faible. C’est pourquoi un
coefficient de confiance a été ajouté dans le catalogue en complément du redshift spectroscopique,
quantifiant ainsi la qualité de la mesure. Ainsi un coefficient de confiance de 3 correspond à un
redshift assuré, 2 à un redshift probable et 1 à une tentative de mesure.
Une fois les mesures préliminaires effectuées, les mesures ayant un coefficient de confiance de 2 ou
1 seront revues par un autre membre (qui n’aura pas connaissance de la mesure préliminaire), puis
la mesure finale sera débattue lors de la réconciliation, phase au cours de laquelle les différentes
mesures seront revues puis validées par les membres.
Durant cette campagne les images multiples appartenant aux mêmes sources sont également iden-
tifiées. Ce sont les images ayant le même redshift et dont la configuration spatiale semble pouvoir
correspondre aux configurations d’images multiples schématisées figure 2.8.

J’ai donc accés aux 2 catalogues résultant des campagnes de mesures des amas A2744
(Mahler et al. [2018]) et de MACS0416 (Richard et al. en prep).

Mesure raie d’émission

Les galaxies que j’ai étudiées lors de cette thèse, à z > 3, ont été détectées pour la plupart
par leurs raies d’émission Lyman−α. La mesure du flux de la raie Lyman−α sera utilisée pour
améliorer la mesure des propriétés physiques (plus de détails dans le chapitre 5). La mesure de la
raie Lyman − α et son exploitation est un sujet de recherche à part entière. Le profil de la raie
ainsi que son amplitude fournissent des informations importantes concernant le gaz de la galaxie.
J’ai donc utilisé les mesures préalablement effectuées sur les spectres MUSE dans les études
prochainement présentées dans de la Vieuville [2017] pour les LAE de A2744 et Richard et al.

2. MUSELET est un logiciel d’analyse développé par le consortium, cet outil fait partie de MPDAF http:
//mpdaf.readthedocs.io/en/latest/muselet.html
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Figure 2.10 : Cette figure contient le spectre total d’une galaxie dans le champ de vue de l’amas A2744
extrait avec MUSE, ainsi qu’une partie de ce spectre zoomé (en bleu). Sur le spectre total, les lignes
verticales grises représentent les positions spectrales auxquelles l’atmosphère contamine la mesure. Sur
la partie zoomée, la ligne verticale jaune représente la longueur d’onde à laquelle la raie Lyman− α est
attendue au redshift défini. Dans ce cas le redshift de la galaxie est estimé à 3.7077.
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Figure 2.11 : Cette image présente le résultats d’un ajustement de raie Lymanα en utilisant MPDAF
Bacon et al. [2016].

en prep pour ceux de MACS0416. La figure 2.11 présente la mesure d’une raie Lyman − α en
utilisant le logiciel "MUSE Python Data Analysis Framework" (MPDAF) Bacon et al. [2016].

Modèle de lentille

Un autre élément indispensable pour mon étude est le modèle de lentille de l’amas utilisé
comme télescope naturel. En effet, comme expliqué dans la section 2.3, l’amas va amplifier et
déformer la galaxie. Il est donc nécessaire de connaître ces modifications afin de pouvoir les
corriger pour obtenir les paramètres de la galaxie dans le plan source.
Pour ce faire, nous avons utilisé les modèles de lentilles préalablement établies dans les études
présentées dans Mahler et al. [2018] pour A2744 et dans Jauzac et al. [2015] et Richard et al. in
prep pour MACS0416. Pour modéliser les lentilles des amas, le logiciel LENSTOOL [Kneib et al.,
1993], [Jullo et al., 2007] a été utilisé. Ce logiciel de modélisation de lentille est dit paramétrique,
ainsi le modèle de répartition de masse est défini par un profil dont les paramètres seront ajustés
lors de la modélisation de la lentille. Pour ajuster les profils, la liste des images multiples, ainsi
que les galaxies fortement déformées, vont être utilisées. En effet, le modèle de lentille va être
ajusté afin de pouvoir prédire les positions des images des systèmes multiples ainsi que la forme
des déformations. Ceci est un autre point clé de l’impact qu’a eu l’instrument MUSE. En effet,
parce qu’il est un spectrographe de type IFU, MUSE a permis d’augmenter le nombre de systèmes
multiples dans le champ de l’amas avec le redshift spectroscopique : le nombre est passé de 5
Kawamata et al. [2016] à 29 Mahler et al. [2018] pour A2744 et de 2 Zitrin et al. [2013] à 53
Richard et al. in prep, ce qui permet de mieux contraindre le modèle de lentille, permettant ainsi
de mieux reconstruire les galaxies dans le plan source.

Maintenant que les objectifs sont établis, je vais vous présenter les techniques et méthodes
mises en place pour obtenir les résultats qui vous seront détaillés ensuite.
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Délaisse les grandes routes, prends les sentiers.

Pythagore

3
Techniques de Mesures

Comme expliqué dans les précédentes parties, nous allons nous intéresser au contenu stel-
laire des galaxies de faible masse à haut redshift gravitationnellement amplifiées par les amas de
galaxies. Pour ce faire, je vais mesurer la photométrie des galaxies à différentes longueurs d’onde
afin d’en déduire leur SED et ainsi estimer leurs propriétés physiques (cf chapitre 5). Nous avons
présenté un spectre typique de galaxies dans le chapitre 1, indiquant que la partie du spectre
dominé par les étoiles se trouve dans une plage spectrale comprise entre ∼ 0.1μm et ∼ 1μm. Aux
redshifts qui nous intéressent, cette plage peut être observée dès ∼ 0.4μm et jusqu’à ∼ 7μm. J’ai
donc besoin d’un maximum de données disponibles permettant de couvrir cette plage spectrale.

Dans ce chapitre je vais vous présenter les données que j’ai utilisées, ainsi que les techniques
et les méthodes mises en place pour extraire la photométrie des galaxies qui nous intéressent.

3.1 Données utilisées

Les amas que nous avons sélectionnés sont A2744 (z = 0.31) et MACS0416 (z = 0.40).
Ces amas font partie de la liste des cibles du programme d’observation «Frontier Fields», ils ont
donc été observés avec les télescopes Hubble Space Telescope (HST) et Spitzer. Les détails du
programme et des données récoltées sont présentés dans l’article Lotz et al. [2017]. Les données
HST permettent de couvrir le continuum UV des galaxies correspondant à la population d’étoiles
jeunes ; en effet les filtres utilisés s’étalent de ∼ 0.4μm à ∼ 1.7μm ; les données Spitzer permettent
de contraindre le continuum après la cassure à 4000Å correspondant à la population d’étoiles
vieilles ; ces filtres couvrent la plage spectrale allant de ∼ 3μm à ∼ 5μm. En complément de ces
données j’ai également utilisé les images de l’instrument HAWK-I du télescope VLT (Brammer

57



et al. [2016]). Le filtre de cet instrument permet d’obtenir une image à ∼ 2μm, cela permet donc
de mieux contraindre le spectre dans la zone spectrale comprise entre les données HST et Spitzer.
Cette zone spectrale représente un intérêt particulier, c’est dans cette zone que pour les galaxies
à 3 � z � 7, le spectre change de dominance entre les étoiles jeunes et les étoiles vieilles, ce
changement étant caractérisé par la cassure à 4000 Å.

Hubble Space Telescope (HST)

Ces données sont présentées dans l’article Lotz et al. [2017], elles ont été collectées lors
du programme d’observation «Hubble Frontier Field». Les filtres F435W, F606W et F814W de
l’instrument «Advanced Camera for Surveys»(ACS) ainsi que les filtres F105W, F125W, F140W
et F160W de l’instrument «Wide Field Camera 3» (WFC3) ont été utilisés. Les processus de
réduction des données sont présentés dans l’article Koekemoer et al. [2016], brièvement j’ai sé-
lectionné les données avec un échantillonnage spatial de 60mas de la version 1.0. Cette version
correspond à la version la plus aboutie des données. En effet, en plus des traitements classiques des
données Hubble (identifiés comme version 0.5), la version 1.0 subit d’autres traitements, comme
par exemple l’auto-calibration qui permet de corriger des défauts de détecteurs, la réjection des
fausses détections ou encore l’ajout de précédentes données Hubble du champ de vue. Les temps
d’exposition ainsi que les profondeurs associés aux 7 filtres de Hubble utilisés pour le programme
«Hubble Frontier Field», sont présentés dans la table 3.1. Le champ de vue pour l’instrument
WFC3 est quant à lui présenté sur la figure 3.1, le champ de vue ACS est quant à lui plus grand
que le champ de vue WFC3, mais il comporte au moins le champ de vue ACS.

Hawk-I - VLT

Ces données ont été obtenues lors du programme d’observation «KS-band Imaging of the
Hubble Frontier Fields» (KIFF). Elles sont présentées et rendues publiques par Brammer et al.
[2016]. Ce programme a permis d’obtenir les images dans la bande Ks pour les 6 amas «Frontier
Field» avec l’instrument HAWK-I installé sur le télescope VLT. La réduction des données a été
réalisée en suivant 2 processus précédemment développés pour la réduction de données infra-
rouges (NMBS par Whitaker et al. [2011] et ZFOURGE par Straatman et al. [2016]). Brièvement,
la réduction consiste à soustraire plusieurs types de profils pour le fond, puis la calibration de
la photométrie de l’image est établie en se basant sur une étoile standard, pour finir toutes les
images individuelles sont combinées pour obtenir la mosaïque finale. L’image finale a une taille
d’échantillonnage spatial de 0.1′′. Le temps d’exposition ainsi que la profondeur associés à la bande
K sont présentés dans la table 3.1. Le champ de vue pour l’instrument HAWK-I est quant à lui
présenté sur la figure 3.1.

IRAC - Spitzer

Ces données sont présentées et listées dans l’article Lotz et al. [2017], l’amas A2744 a été
observé pendant la «cryo-mission» de Spitzer (PI G. Rieke) et l’amas MACS0416 lors de la «warm-
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F435W F606W F814W F105W F125W F140W F160W HAWK-I IRAC ch1 IRAC ch2
[ks] [ks] [ks] [ks] [ks] [ks] [ks] [ks] [ks] [ks]

A2744
Exposure 45.7 23.6 104.3 69.0 33.0 28.1 68.2 105.5 180 180
5σ Depth 28.8 28.8 29.1 28.9 28.6 28.6 28.7 26.0 26.5 26.0
MACS0416
Exposure 54.5 33.5 130.0 67.3 33.1 27.6 66.1 92.9 180 180
5σ Depth 28.8 28.8 29.1 28.9 28.6 28.6 28.7 26.0 26.5 26.0

Table 3.1 : Ci-dessus sont présentés les temps de pose ainsi que les magnitudes limites à 5σ mesurées
sur une source ponctuelle sur les images des amas A2744 et MACS0416.

-   4 arcmin2 

-   5 arcmin2 

- 63  arcmin2 

- 300 arcmin2

- 1+1 arcmin2 

-   5 arcmin2 

- 67  arcmin2 

- 343 arcmin2

Figure 3.1 : Champs de vue correspondant aux différents instruments utilisés pour cette étude.
À gauche et à droite sont représentés respectivement les champs de vues pour les amas A2744 et
MACS0416. En magenta, bleu, jaune et rouge sont respectivement représentés les champs de vues pour
les instruments MUSE, WFC3, HAWK-I et IRAC, avec les tailles de champs de vues associées.

mission» (PI R. Bouwens). Lors de mon étude j’ai utilisé les données des 2 premiers canaux de
l’instrument IRAC installé sur Spitzer, le canal 1 et le canal 2 également désignés comme les filtres
3.5 et 4.6 de IRAC. Le processus de réduction des données a été amélioré depuis l’obtention des
données et est présenté dans Capak et al. in prep. Sans rentrer dans les détails, voici un résumé
des améliorations : les étoiles brillantes ont été soustraites, des corrections de fond et de défauts
générés par les instruments ont été appliquées et les images d’incertitudes ont été ajustées. La
taille d’échantillonnage spatial pour ces images est de 0.6′′, les pixels des images de IRAC sont
donc 10 fois plus grands que ceux de HST. Le temps d’exposition ainsi que la profondeur associés
aux images IRAC sont présentés dans la table 3.1. Le champ de vue pour l’instrument IRAC est
quant à lui présenté sur la figure 3.1.

Les réponses spectrales de tous les filtres utilisés sont présentées sur la figure 1.11.
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Figure 3.2 : Cette mosaïque présente le même objet dans différentes images. La première image est une
image rgb composée des images HST F606W,F814W et F160W. La deuxième est l’image de HAWK-I.
Et les deux autres sont les canaux 1 et 2 de IRAC.

3.2 Contamination

Comme exprimé ci-dessus, on peut voir que les différentes images utilisées ont des tailles
d’échantillonnage spatial différentes. Ces valeurs d’échantillonnage spatial sont déterminées en
fonction de la résolution spatiale de l’instrument. Cette résolution est caractérisée par la fonction
d’étalement du point de l’instrument, autrement dit la réponse de l’instrument à une impulsion
ponctuelle.
Par conséquent une image avec une grande fonction d’étalement du point sera de mauvaise réso-
lution. Dans les champs denses comme les champs d’amas, lorsque la résolution est plutôt faible,
on se retrouve très vite avec des problèmes de contaminations. Sur la figure 3.2 est présenté un
exemple de contamination. On peut distinguer une des galaxies susceptibles de nous intéresser
dans notre étude, sur différentes images. Pour les images HST on voit que la galaxie est conta-
minée par les galaxies autour, cependant la galaxie est détectable et pourrait être mesurable en
l’état avec une estimation grossière du flux provenant des autres sources. Sur l’image en bande K,
la galaxie est toujours bien détectable, cependant la contamination semble plus importante que
pour les images HST. Et enfin pour les images du canal 1 & 2 de IRAC, cette fois la galaxie est
complètement confondue avec les galaxies contaminantes, donc l’image ne peut pas être exploitée
en l’état.

Compte tenu du grand nombre de galaxies brillantes présentes au cœur d’un amas de ga-
laxies, le problème de contamination sur les images est un des enjeux techniques d’autant plus
important à résoudre lorsque l’on veut observer à travers les amas de galaxies pour exploiter l’effet
de lentille gravitationnelle.

3.2.1 Fonction d’étalement du point

Avant de pouvoir corriger cette contamination, il est important de la caractériser en défi-
nissant les fonctions d’étalement du point (Point Spread Fonction en anglais, PSF) des images.
Pour estimer la PSF d’une image, l’univers nous fournit des candidats idéaux. En effet les étoiles
sont des objets très lumineux et très compacts ; les étoiles dans le champ de vue peuvent donc
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Figure 3.3 : Sur cette figure sont présentées différentes étoiles. Sur la première ligne sont présentées
des étoiles en avant-plan de l’amas A2744, et sur la deuxième sont présentées certaines en avant-plan
de MACS0416. La première colonne correspond à des étoiles dans l’image HST F160W, la deuxième à
l’image HAWK-I et la troisième à l’image canal 1 de IRAC.

s’apparenter à des impulsions ponctuelles. Physiquement elles ressemblent à des points lumineux
mais dans les images elles seront déformées par l’instrument. Les étoiles du champ auront donc
la forme de la PSF de l’image.
Sur la figure 3.3 sont présentées des étoiles dans les images de HST, HAWK-I et IRAC. Ces étoiles
nous donnent de bonnes indications quant à la PSF des images, cependant ces images ne sont pas
optimales pour caractériser la PSF de l’image. En effet dans ces images il y a d’autres sources
autour de l’étoile ainsi que du bruit, de plus le signal n’est pas suffisant. Pour établir les PSFs des
images il va donc falloir combiner plusieurs images d’étoiles afin d’obtenir une image de la PSF
optimale.

L’objectif ici va être de vous présenter la méthode mise en place pour mesurer les PSFs
d’une image. Le but étant de combiner différentes images d’étoiles dans le champ afin d’obtenir
la PSF la plus optimale possible. Il va donc falloir dans un premier temps identifier les étoiles
du champ, il faudra ensuite sélectionner les plus brillantes, non saturées, et isolées. Pour finir il
faudra utiliser le nombre approprié d’étoiles pour estimer la PSF.
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Sequence d'étoiles

Figure 3.4 : Ce graphique présente l’évolution de la magnitude totale en fonction de la magnitude du
cœur de la source. Les points sont coloriés en fonction de leur paramètre «CLASS_ STAR», ainsi plus
le paramètre tend vers 1 plus il semble être identifié par SExtractor comme étant une étoile. En rouge
est également identifiée la zone de séquence d’étoiles, c’est la relation le long de laquelle on s’attend à
trouver les étoiles.

Identification des étoiles

Commençons par l’identification des étoiles. Sur les images HST, comme vous pouvez le voir
sur la figure 3.3, les étoiles sont très facilement identifiables de par leurs structures spécifiques.
Cependant pour les images HAWK-I et IRAC elles sont moins évidentes à identifier, de plus leur
champ de vue est bien plus étendu (cf figure 3.1 ). Pour les identifier, nous allons tout d’abord
utiliser le logiciel SExtractor [Bertin and Arnouts, 1996] afin de mesurer les différentes sources
sur l’image. Pour sélectionner les étoiles nous pouvons utiliser le diagramme Magnitude totale -
Magnitude d’ouverture (figure 3.4) au centre, effectivement les étoiles ont toutes la même struc-
ture, elles ont donc une relation de proportionnalité entre les deux magnitudes. Elles vont donc
suivre une même séquence identifiable sur la figure 3.4, en effet les étoiles sont des sources lumi-
neuses très compactes. Ainsi pour une magnitude totale donnée, une étoile aura une magnitude
au centre plus brillante que les galaxies qui, elles, auront leur flux moins concentré au centre. De
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plus SExtractor définit un paramètre «CLASS_ STAR» qui permet d’identifier les étoiles.

Sélection des étoiles

Une fois les étoiles pré-sélectionnées comme indiqué ci-dessus, j’ai vérifié les étoiles une à
une. Un élément important est de vérifier que les étoiles ne sont pas trop contaminées par les
sources proches. Le cas échéant l’étoile est rejetée. Ensuite il faut également vérifier que les étoiles
ne sont pas saturées.
Si une étoile est saturée, elle peut biaiser l’estimation de la PSF ; il en résulterait une PSF avec
un seuil en son cœur et non plus un profil piqué. Pour savoir si une étoile est saturée, on peut se
référer à la figure 3.4. Pour les étoiles qui vont être saturées, la magnitude au centre va atteindre le
seuil, par conséquent même si la magnitude totale des étoiles va diminuer, la magnitude au centre
restera constante à la limite. On peut voir le début de cette inflexion de la séquence d’étoiles pour
MAG_ AUTO < 15. Les étoiles dans cette zone, bien que brillantes, ne devront pas être prises
en compte sous peine de biaiser le profil au cœur de la PSF.

Mesure de la PSF

Une fois que nous avons sélectionné toutes les étoiles utilisables pour établir la PSF, il reste
à en déduire la PSF moyenne de l’image.
Pour estimer la PSF, j’ai utilisé une fonction python permettant de déduire une PSF moyenne
depuis un certain nombre d’étoiles sur l’image. Cet outil est présenté par Mancone et al. [2014], il
permet de découper des images contenant les étoiles sélectionnées, de soustraire le fond ainsi que
de mettre à 0 les pixels négatifs. Ensuite toutes les images traitées sont alignées puis moyennées
afin d’obtenir la PSF moyenne de l’image.
Pour les images IRAC l’échantillonnage pose un problème. La position du centre des étoiles est
comprise dans le pixel central correspondant à la position donnée de l’étoile, cependant pour
IRAC ce pixel est très grand (0.6′′). Cette incertitude sur le centre de l’étoile risque d’engendrer
un mauvais alignement des étoiles lors de la mesure de la moyenne, faussant ainsi le profil de
la PSF. Nous avons donc ré-échantillonné les images IRAC d’un facteur 8 afin de localiser plus
précisément le centre des étoiles. La PSF ainsi obtenue pour les images IRAC sera donc sur-
échantillonnée d’un facteur 8.
Ceci étant, si l’on utilise trop d’étoiles pour définir la PSF, cette dernière risque d’être trop
bruitée ; à l’inverse si on ne fournit pas assez d’étoiles, la PSF risque de contenir les éventuelles
contaminations ou imperfections. Il est donc nécessaire d’établir le nombre requis d’étoiles pour
obtenir une bonne estimation de la PSF de l’image tout en ayant un ratio de signal/bruit maximal.

Pour ce faire nous avons, pour les différentes images, effectué une étude comparative des PSF
en fonction du nombre d’étoiles fournies. La liste d’étoiles disponibles est classée par magnitude
croissante, ainsi les premières étoiles utilisées sont les plus brillantes. Pour chaque PSF établie,
j’ai soustrait la PSF obtenue avec le double du nombre d’étoiles. Puis j’ai calculé le résidu défini
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Figure 3.5 : Ci-dessus sont présentées 3 différentes PSF pour l’image HAWK-I. La première est obtenue
avec 1 étoile, la deuxième pour 7 étoiles et la troisième avec 20 étoiles.

comme :

Rn =

N∑
i

|PSFn
i − PSF 2n

i | (3.1)

Avec PSFi le flux du pixel i de la PSF , N le nombre total de pixels et n le nombre d’étoiles
utilisées pour estimer la PSF. Sauf pour les images de HST : en effet il n’y a pas assez d’étoiles
pour cette mesure de résidu. De ce fait pour les images HST le résidu est défini comme :

Rn =

N∑
i

|PSFn
i − PSFn+1

i | (3.2)

Pour chaque PSF estimée j’ai également calculé le rapport signal/bruit (S/B). Pour ce faire j’ai
mesuré la déviation standard du flux à l’extérieur d’un cercle centré de rayon de 2′′, 6.5′′ et 14′′,
respectivement pour les PSF des images HST, HAWK-I et IRAC. Cette valeur correspond au
bruit sur chaque pixel de la PSF. J’ai ensuite multiplié cette valeur par la racine du nombre de
pixels dans la PSF pour obtenir le bruit total que je compare ensuite au flux total de la PSF
(normalisé à 1). La synthèse de cette étude est présentée figure3.6.
Les résidus de la figure 3.6 sont définis comme présenté dans les équations 3.1 & 3.2. Ainsi, pour
un nombre d’étoiles donné, le résidu correspond à la différence entre la PSF de ce point et la
PSF suivante du graphe. De ce fait un résidu faible indique une faible différence avec la prochaine
PSF, par conséquent la PSF commence à être stable pour ce nombre d’étoiles. Pour le rapport
S/B, il est défini comme expliqué ci-dessus. Un faible rapport S/B est donc généralement dû, pour
les PSFs avec peu d’images, à la persistance de sources contaminantes des étoiles dans la PSF,
et pour les PSFs avec beaucoup d’étoiles, l’ajout d’étoiles de moins en moins brillantes rajoutent
plus de bruit que de signal, et donc la PSF va être de plus en plus bruitée (cf figure 3.5). Nous
voulons donc un nombre d’étoiles pour chaque image pour lequel la PSF est stable et le rapport
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Figure 3.6 : Ce graphe présente l’étude comparative des PSF en fonction du nombre d’étoiles sélec-
tionnées. Sur le sous-graphe supérieur est présentée l’évolution du résidu entre la PSF et la suivante
en fonction du nombre d’étoiles. Sur le sous-graphe inférieur est présentée l’évolution du rapport si-
gnal/bruit des PSF en fonction du nombre d’étoiles. Les points concernant l’image HST F160W de
A2744, l’image HAWK-I de A2744 et les images de IRAC canal 1 de A2744 initiale et ré-échantillonnée
sont respectivement en rouge, vert, magenta et bleu. Les zones de couleur correspondantes sont les
zones où les nombres d’étoiles semblent optimaux pour estimer la PSF.
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Figure 3.7 : Ci-dessus sont présentées les différentes PSFs pour les images de A2744. Sur les première
et deuxième colonnes sont respectivement présentées les PSFs des images HST F160W et HAWK-I. Sur
les troisième et quatrième colonnes sont présentées les PSFs des images canal 1 de IRAC en version
originale et ré-échantillonnée. La première ligne présente les PSFs avec niveau de zoom commun, et la
deuxième ligne présente les PSFs entières.

S/B maximal.
Pour HST la PSF semble être stable (elle n’évolue plus beaucoup lorsque l’on rajoute une autre
étoile) à partir de 3 étoiles, puis elle recommence à évoluer à partir de 6 étoiles : si l’on regarde
le S/B il est faible pour 6 et 7 étoiles ; on peut donc en conclure que la PSF évolue à partir de
6 étoiles car elle commence à être bruitée par le processus. Le rapport S/B est maximal pour 4
étoiles et c’est le nombre pour lequel elle est la plus stable. Il semble donc que pour les images
HST il soit nécessaire d’utiliser au moins 3 étoiles et moins de 6. Ceci correspond à la zone rouge
sur la figure 3.6.
Pour HAWK-I on peut voir que de passer de 4 étoiles à 8 ou de passer de 8 étoiles à 16 modifie peu
la PSF. Cependant le rapport S/B est maximal pour 6 étoiles. Il paraît donc approprié d’utiliser
∼ 6 étoiles pour établir la PSF. La PSF pour 5 étoiles paraît encore trop contaminée et les PSFs
au-delà de 10 étoiles commencent à être trop bruitées. La zone de confiance est présentée en vert
sur la figure 3.6.
Quant aux images IRAC, j’ai comparé l’estimation de la PSF pour l’image ré-échantillonnée. Il
semble que la PSF soit stable à partir de 8 étoiles, le rapport S/B est bon à partir de 9 ∼ 10

étoiles. On peut voir que le rapport S/B augmente légèrement à mesure que l’on ajoute des étoiles,
en effet le ré-échantillonnage de l’image a lissé le bruit de l’image et donc en ajoutant des étoiles
faibles la contamination du bruit apporté est très faible. Il semblerait que la PSF à 8 étoiles est un
peu juste (cette tendance est confirmée lorsque l’on applique l’étude sur les images MACS0416).
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Figure 3.8 : Ce graphe présente l’évolution du flux manquant en prenant une ouverture de plus en
plus grande centrée sur la PSF. IRACbis correspond à la PSF obtenue sur les images IRAC sur-
échantillonnées.

Il paraît donc plus fiable de prendre la PSF plutôt dans la zone bleue de la figure 3.6.
Les PSFs résultantes pour les images de A2744 sont présentées sur la figure 3.7. Les PSFs

des images HST ont été obtenues avec 4 étoiles, celles des images HAWK-I avec 8 et celles de
IRAC avec 12 étoiles. Elles représentent bien le problème de contamination très probable pour les
images HAWK-I et IRAC. La figure 3.8 présente l’évolution du flux manquant en fonction du rayon
d’ouverture, il démontre bien également les problèmes de contamination pour les images HAWK-I
mais surtout IRAC. On peut également voir les effets de lissage dus au sur-échantillonnage des
images IRAC, on voit que lors du processus de ré-échantillonnage le bruit et les structures faibles
extérieures se retrouvent diffusés et au final disparaissent sur la PSF moyenne. Après plusieurs
tests, il s’avère que l’impact de cette dispersion est minime comparé à l’amélioration due au
sur-échantillonnage. Maintenant que nous connaissons les PSFs des images nous allons pouvoir
travailler sur la décontamination des galaxies.

67



3.3 Décontamination

Nous savons maintenant quel va être le profil de lumière d’une source ponctuelle sur l’image.
Cependant les galaxies ne sont pas des sources ponctuelles, elles ont des profils de lumières diffé-
rents, étendus et divers (cf 1). Il va donc falloir déterminer le profil des galaxies contaminantes et
le profil des galaxies qui nous intéressent.

3.3.1 Modélisation

Une fois le profil de lumière de la galaxie défini, il sera convolué par la PSF de l’image afin
d’obtenir la répartition spatiale de la lumière sur l’image. Je pourrai alors soustraire les galaxies
contaminantes et ainsi obtenir les informations des galaxies qui m’intéressent.
Pour définir le profil des galaxies de l’image j’ai utilisé le logiciel GALFIT 3.0.5 [Peng et al.,
2010a], permettant d’ajuster des profils de lumières. Ci-dessous une présentation de ce logiciel.

GALFIT

Le logiciel GALFIT 3.0.5 [Peng et al., 2010a] est un algorithme d’analyse d’images, per-
mettant d’ajuster les profils de lumières des galaxies. GALFIT est un algorithme d’ajustement de
moindres carrés, de type non-linéaire. "Non-linéaire" signifie que les paramètres à optimiser ne
sont pas que des coefficients de la fonction mais peuvent aussi être contenus dans des exposants
de lois de puissances ou autres. Étant non-linéaire GALFIT doit avoir recours aux itérations pour
trouver la meilleure solution. L’algorithme de Levenberg-Marquardt est utilisé pour trouver la
solution optimale.
GALFIT est un logiciel très simple quant à son principe d’utilisation. En effet GALFIT ajuste des
profils de lumières sur les sources lumineuses, et c’est tout. Ainsi GALFIT permet d’être utili-
sable dans beaucoup de situations, et sans avoir un aspect «boîte noire» pour l’utilisateur. Il
revient donc à la charge de l’utilisateur de fournir toutes les informations nécessaires ainsi que
les conditions initiales des profils des galaxies. GALFIT va ensuite ajuster ces conditions initiales
jusqu’à obtenir le modèle 1 optimal correspondant aux données d’entrée. Pour définir la qualité
d’un modèle, GALFIT mesure le χ2 réduit (χ2

ν) défini comme :

χ2
ν =

1

NDOF

nx∑
x=1

ny∑
y=1

(fdata(x, y)− fmodel(x, y))
2

σ(x, y)2
(3.3)

Où fdata(x, y), fmodel(x, y) et σ(x, y) sont respectivement les valeurs des flux des pixels (x, y) de
l’image d’entrée, du modèle et de l’image sigma. Pour estimer le χ2

ν et ainsi optimiser le modèle,
GALFIT a donc besoin de l’image d’entrée qui est l’image contenant les sources lumineuses à
modéliser, ainsi que d’une image sigma permettant de pondérer chaque pixel.
Cette image sigma est définie par l’utilisateur, je l’ai exprimée comme étant une combinaison de

1. Je ferai cet abus de langage en parlant de modèle GALFIT et modèle de galaxie au lieu d’ajustement
GALFIT, pour un meilleur confort de lecture et d’écriture.
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l’image «Root Mean Square» (RMS ; cette image est fournie par l’observateur et contient le bruit
associé au flux de chaque pixel) ainsi que l’image correspondant au bruit Poissonien associé au
comptage des photo-électrons. Cette image sigma ainsi définie permettra de réduire le poids des
pixels bruités ainsi que des pixels très brillants, notamment aux cœurs des galaxies.
GALFIT a également besoin de la PSF de l’image sur laquelle on veut ajuster le profil de lumière,
ainsi une fois le profil généré par GALFIT, il sera convolué par la PSF avant d’être comparé à
l’image en utilisant l’équation 3.3. Lorsque la PSF est sur-échantillonnée (c’est le cas pour les
images IRAC) alors GALFIT va générer le profil de lumière puis va le convoluer avec la PSF ;
ensuite le modèle ainsi obtenu sera ré-échantillonné pour être comparé à l’image.
Une autre option de GALFIT est la prise en compte d’un masque. En effet, si l’utilisateur le
souhaite, il peut fournir une carte de la taille de l’image d’entrée où chaque pixel peut être
masqué si nécessaire. Ces pixels masqués ne seront pas pris en compte dans le calcul du χ2

ν .
Durant cette thèse j’ai utilisé GALFIT pour ajuster des profils de lumière de type Sérsic

[Sersic, 1968], qui est l’un des types de profil les plus fréquemment utilisés dans la modélisation
des galaxies : plus de détail sur ce profil ci-dessous. J’ai également utilisé GALFIT pour ajuster un
profil de lumière de type "ciel" (sky) : plus de détail quant à l’intérêt de ce profil dans la section
3.3.2.

Profil Sérsic

Comme expliqué ci-dessus le profil Sérsic [Sersic, 1968] est un des profils de lumière les plus
fréquemment utilisés pour modéliser les galaxies. C’est donc celui que j’ai utilisé durant cette
thèse pour modéliser les différentes galaxies. Le profil de lumière est défini comme :

Σ(r) = Σeexp

[
−κ
((

r

re

)1/n

− 1

)]
(3.4)

Σ(r) est la brillance de surface du profil à la distance r du centre du profil. re est le rayon effectif
défini tel que la moitié du flux total du profil est contenue dans re. Σe est la brillance de surface
du profil à r = re. n est quant à lui l’indice Sérsic, c’est lui qui va définir le type de profil Sérsic,
comme vous pouvez le voir sur la figure 3.9. Ainsi les profils avec de grands indices Sérsic auront
une pente au cœur très grande et ensuite une pente faible aux ailes extérieures, et les profils avec
de faibles indices Sérsic auront plutôt un centre peu lumineux et un profil de lumière qui décroît
rapidement loin du centre. Le profil Sérsic permet ainsi de générer des profils répandus comme
le profil de Vaucouleurs [de Vaucouleurs, 1948], le profil exponentiel ou la fonction gaussienne,
correspondant respectivement à un profil Sérsic avec un indice Sérsic de 4 , 1 et 0.5. De plus
GALFIT permet d’utiliser ces profils de lumière sur des ellipses. Par conséquent, pour ajuster un
profil Sérsic elliptique, GALFIT utilise 7 paramètres ; à savoir la position (2 paramètres ; xc et yc),
la magnitude (1 ; mtot), le type de profil Sérsic (2 ; re et n), et le profil de l’ellipse (2 ; ar et pa ).
xc et yc définissent la position du centre du profil. mtot est sa magnitude totale. re est son rayon
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Figure 3.9 : Ci-dessus sont représentées les évolutions d’intensité lumineuse en fonction de la distance
au centre, pour différentes valeurs de l’indice Sérsic.Peng et al. [2010b]
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effectif, il est défini comme :

re =
√
a× b (3.5)

où a et b correspondent respectivement aux grand axe et petit axe de l’ellipse contenant la moitié
du flux total du profil. n est l’indice Sérsic du profil. ar est le ratio des axes, il est défini comme :

ar =
b

a
(3.6)

et pa l’orientation du profil : l’orientation est nulle lorsque le grand axe du profil est vertical et
elle est croissante dans le sens trigonométrique.

Multi-Composantes

Le profil Sérsic nous permet d’ajuster la majorité des profils de lumières dans le champ de
vision de l’amas. En effet, l’environnement dense de l’amas de galaxies tend à favoriser la présence
de galaxies elliptiques ( cf chapitre 1), il y aura donc peu de galaxies spirales imposantes dans
les images d’amas qui sont difficilement ajustables par un profil de lumière de type Sérsic sans
modification. Et concernant les galaxies qui m’intéressent, elles sont probablement de type spirale
(galaxies génératrices, jeunes, cf chapitre 1), mais elles sont trop loin pour que leurs structures
soient résolues, et donc un profil Sérsic est suffisant pour ajuster leur profil de lumière.
Cependant pour certaines galaxies un seul profil Sérsic ne suffit pas pour les modéliser. En effet,
certaines peuvent avoir une configuration de galaxies lenticulaires avec un bulbe brillant et un
disque (cf chapitre 1). Pour ces galaxies il est donc plus efficace d’utiliser deux profils Sérsic. Une
composante permettra d’ajuster le bulbe brillant, cette composante aura un rayon effectif plus
petit et un indice Sérsic plus grand (>4) permettant de mieux ajuster le cœur brillant du bulbe.
La deuxième composante permettra quant à elle d’ajuster le disque de la galaxie, elle aura un
rayon effectif plus grand et un indice Sérsic plus petit (<4, généralement ∼ 1). Un exemple de
galaxie nécessitant 2 composantes est illustré figure 3.10.
D’autres galaxies peuvent également nécessiter encore plus de composantes. Soit parce que la
galaxie est composée de plusieurs noyaux lumineux, comme par exemple les galaxies particulières,
ou bien parce qu’elles ont un profil de lumière particulier mieux ajusté avec plus de 2 profils Sérsic.
Sur la figure 3.11 sont présentés deux exemples de galaxies nécessitant plus de 2 composantes. Le
premier exemple est une galaxie de A2744 brillante dont le profil de lumière est mieux ajusté par
3 composantes que par 2. Le deuxième est une galaxie de mon échantillon, émettrice de la raie
Lymanα. Elle paraît irrégulière, elle n’est pas seulement déformée par la lentille gravitationnelle,
en effet elle conserve une morphologie similaire une fois reconstruite dans le plan source. Cette
galaxie a nécessité 7 composantes différentes pour ajuster son profil de lumière.
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Figure 3.10 : Cette figure représente la modélisation d’une galaxie par GALFIT en utilisant 1 puis 2
composantes. Sur la première ligne on voit de gauche à droite : l’image, l’unique composante utilisée
puis le résidu. Sur la deuxième ligne on voit dans le sens de la lecture : l’image, la première composante
associée au bulbe de la galaxie, la deuxième composante associée au disque de la galaxie, puis l’image
des résidus.

3.3.2 Méthode

L’objectif est de corriger la contamination des galaxies qui nous intéressent sur les images
HST mais aussi et surtout sur les images HAWK-I et IRAC (cf section 3.2). La technique que
nous avons choisie est d’utiliser les images HST pour définir des modèles robustes des galaxies,
pour ensuite les utiliser pour les soustraire sur les images HST puis HAWK-I et IRAC, permettant
ainsi de pallier ce problème de contamination. Je souhaite également ajuster les profils de lumière
des galaxies qui m’intéressent me permettant ainsi d’obtenir leur taille (re) et leur magnitude.

Pour ce faire, je n’ai pas exactement utilisé GALFIT mais plutôt GALFITM [Steven Bamford,
2013]. GALFITM dérive de GALFIT à la différence près que GALFITM est capable d’ajuster un profil de
lumière sur des images à différentes longueurs d’onde simultanément. Il faut donc fournir autant
d’images, avec les longueurs d’onde associées, de cartes de sigma et de PSF que de longueurs
d’onde voulues. De plus il est nécessaire de fournir à GALFITM un fichier pilote contenant les liens
vers les données précédemment citées ainsi que la liste des conditions initiales des modèles à
ajuster. De plus, un fichier contrainte peut également être fourni pour contraindre l’exploration
des paramètres. Ainsi GALFITM va ajuster les 7 paramètres du profil Sérsic en prenant en compte
les N images d’entrées (N étant le nombre de longueurs d’onde). Chaque paramètre pourra varier
en fonction de la longueur d’onde comme l’utilisateur le souhaite.
Pour ce faire l’utilisateur associera un degré à chaque paramètre. Ce degré correspondra au degré
du polynôme qui décrira l’évolution du paramètre en fonction de la longueur d’onde. Ainsi pour
un degré de 0 le paramètre sera fixé à la valeur initiale, 1 le paramètre pourra varier mais sera
constant en fonction de la longueur d’onde, 2 le paramètre variera linéairement avec la longueur
d’onde, 3 l’évolution du paramètre sera quadratique en fonction de la longueur d’onde , ... et pour
un degré égal à N le paramètre évoluera librement en fonction de la longueur d’onde.
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Figure 3.11 : Cette figure représente la modélisation de 2 galaxies par GALFIT en utilisant différents
nombres de composantes. Sur chaque ligne on voit de gauche à droite : l’image, le modèle puis le ré-
sidu. Sur les deux premières lignes on peut voir une galaxie modélisée avec 2 composantes sur la pre-
mière ligne et avec 3 sur la deuxième. Sur les deux dernières lignes on peut voir une galaxie de mon
échantillon modélisée en utilisant 1 composante puis 7 composantes.
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J’ai utilisé GALFITM afin de modéliser les galaxies en me basant sur les 7 images HST à ma
disposition, ainsi le modèle défini sera plus robuste pour l’utilisation aux autres longueurs d’onde.
Quoi qu’il en soit, que ce soit pour l’utilisation de GALFITM ou de GALFIT, nous avons vu que pour
utiliser ces logiciels l’utilisateur doit générer beaucoup d’éléments nécessaires pour l’ajustement
des profils de lumières. Que ce soit les images, les cartes de sigma, les masques, les PSFs, le nombre
de composantes à utiliser, les conditions initiales ainsi que les contraintes sur les paramètres. De
plus lorsque l’on ajustera le profil d’une galaxie sur une image il est possible que d’autres galaxies
soient dans l’image ; il faudra donc déterminer si cette galaxie devra être également ajustée ou
simplement soustraite ou bien masquée. L’objectif va être d’ajuster le profil de toutes les sources
présentes sur les images HST, il faudra donc également définir l’ordre selon lequel les galaxies
seront ajustées. Pour ce faire il existe le logiciel GALAPAGOS [Barden et al., 2012]. J’ai initialement
utilisé ce logiciel qui permet d’utiliser GALFIT pour ajuster les profils de lumière sur des images
HST. Cependant GALAPAGOS est un logiciel qui gère beaucoup de choses de manière hermétique
pour l’utilisateur, que ce soit le nombre de composants (limité à 2), les masques, les tailles d’images
lors des ajustements, la liste des contaminants, rendant ainsi ce logiciel de type boîte noire. Par
conséquent, ce logiciel se prête bien au rôle de l’étude rapide d’un grand nombre de galaxies
relativement simples à ajuster (correctement ajustées par 1 ou 2 profils Sérsic). Mais il nous
a paru moins adapté pour notre étude de galaxies très diverses (que ce soit pour les galaxies
contaminantes très brillantes, ou les galaxies qui nous intéressent, très faibles). Je souhaitais
pouvoir gérer à la main tous les ajustements, les images et le nombre de modèles pour être sûr de
bien gérer les problèmes de contamination, mais aussi d’ajuster correctement les profils de lumière
des galaxies de mon échantillon.

C’est pourquoi j’ai développé au cours de ma thèse mon propre logiciel de modélisation
utilisant GALFITM, permettant d’ajuster les profils de lumière des galaxies sur les bandes HST
et de propager les modèles sur les bandes plus rouges, comme les images HAWK-I et IRAC. Ce
logiciel permettant d’ajuster puis, dans le cas des galaxies contaminantes, soustraire leur flux de
l’image, j’ai nommé ce logiciel Vanish, puisque «Avec Vanish les taches s’évanouissent». Je vais
donc vous présenter le fonctionnement de Vanish tout au long du processus et en fonction du
type de données sur lequel on applique Vanish.

Vanish sur HST

Avant de lancer Vanish, nous avons besoin d’un catalogue SExtractor ainsi que de la carte
de segmentation associée au catalogue. J’ai donc utilisé SExtractor sur l’image F160W de HST
pour générer le catalogue ainsi que la carte de segmentation. J’ai choisi cette image car c’est une
image HST et c’est la plus rouge, elle est donc la plus proche spectralement des images HAWK-I
et IRAC. Il est important de s’assurer que tous les objets que l’on souhaite ajuster soient présents
dans ce catalogue. Si ce n’est pas le cas, j’ai développé un outil permettant d’ajouter un objet à
la position voulue dans le catalogue ainsi que sur la carte de segmentation. Les paramètres de cet
objet seront des paramètres standards modifiables par l’utilisateur. Il est important de noter qu’à
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ce stade les paramètres du catalogue SExtractor ne serviront qu’à déduire les conditions initiales
du profil Sérsic, ainsi elles ne requièrent pas une grande précision. Il faudra également s’assurer
que les PSFs des images HST soient bien disponibles (cf section 3.2.1).

Toutes les étapes de Vanish seront détaillées en annexe A. Ci-dessous je vais juste résumer
le fonctionnement général de Vanish ainsi que les différentes prises de décisions importantes lors
de son utilisation pendant ma thèse.
Á partir du catalogue SExtractor, Vanish va préalablement déduire des paramètres mesurés les
différentes conditions initiales des modèles Sérsic des galaxies du catalogue. De plus Vanish va
établir des fichiers de régions pour chaque galaxie du catalogue. Ce fichier de région sera composé
d’un cadre vert délimitant la zone à utiliser pour effectuer la modélisation de la galaxie. Il y aura
également des cercles magenta aux positions des galaxies définies comme contaminantes et des
cercles rouges pour les galaxies présentes (même partiellement) dans le cadre mais qui ne sont
pas considérées comme contaminantes. Ainsi pour chaque galaxie du catalogue Vanish initialisé,
en plus des fichiers de région, il y a une colonne contenant la liste des identifications des galaxies
qui la contaminent. Pour définir ces relations de contamination, Vanish se base sur la carte de
segmentation. Prenons l’exemple schématisé figure 3.12 : sur la carte de segmentation, la zone
correspondant à la galaxie (numéro 7), pour laquelle ce fichier de région est généré, est en contact
avec les zones des objets 2, 3 et 8. Les galaxies 2,3 et 8 sont donc définies comme contaminantes
pour la galaxie 7. Elles seront donc identifiées en magenta dans le fichier de région et elles seront
listées dans le catalogue pour l’objet 7. Les objets 5 et 4 sont présents dans la zone projetée sur
la carte de segmentation et elles ne sont pas considérées comme contaminantes : elles sont donc
identifiées en rouge. L’utilisateur pourra s’il le souhaite modifier le fichier de région (zone, couleur
des objets), ces changements seront alors répercutés dans le catalogue et pour la suite des étapes.

Une fois les fichiers de régions et le catalogue initialisés, Vanish va ensuite modéliser toutes
les galaxies en suivant 3 étapes. Pour chaque étape Vanish gère l’ordre selon lequel les objets
vont être modélisés. Plus de détails à propos de cette gestion sont présentés dans l’annexe A, mais
l’objectif est de modéliser d’abord les galaxies les plus brillantes, tout en autorisant les modélisa-
tions en parallèle pour les galaxies qui ne se contaminent pas entre elles. Ci-dessous je vais vous
présenter brièvement les 3 étapes que va suivre Vanish.
Durant la première étape, «Ébauche», Vanish va établir un premier modèle pour toutes les galaxies
du catalogue. Chaque modèle ne sera composé que d’une composante Sérsic. Lors des modélisa-
tions, Vanish va générer les éléments nécessaires à la modélisation par GALFITM. Pour définir les
images et le masque permettant d’ignorer certains pixels, Vanish va utiliser le fichier de région.
Les images vont être découpées selon le cadre vert défini dans le fichier de région, et les pixels
associés aux objets identifiés en rouge dans le fichier de région seront masqués. Ensuite GALFITM
est utilisé pour ajuster le profil Sérsic. Pour chaque modèle le χ2

ν obtenu est stocké, permettant
à l’utilisateur de définir à l’issue de cette étape une valeur de χ2

ν convenable. Un exemple est
présenté sur la figure 3.13 : on peut voir que pour une grande majorité des objets du catalogue
χ2
ν < 2. Ces objets sont donc les objets pouvant être bien modélisés en n’utilisant qu’une seule
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Figure 3.12 : Ce dessin illustre le principe de fonctionnement de Vanish pour définir les contamina-
tions ainsi que les fichiers d’entrée de GALFITM. La première image dans le sens de lecture représente
l’image HST. La deuxième correspond à la carte de segmentation associée. La troisième est un zoom
sur l’image contenant le fichier de région DS9 associé à l’objet 7. Et pour finir la quatrième représente
le masque défini par Vanish pour l’ajustement de GALFITM de l’objet 7.
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composante. Il paraît donc pertinent pour cet exemple de définir le χ2
ν convenable à 2.

Durant la deuxième étape, «Optimisation», Vanish va pour chaque objet du catalogue augmenter
le nombre de composantes utilisées pour le modéliser, et ce jusqu’à ce que le χ2

ν lors de la modé-
lisation soit convenable ou que le nombre de composantes soit égal à 5. Ensuite, quelle que soit
l’issue, l’utilisateur doit valider les modèles et sélectionner le nombre de composantes adéquat.
Lors de la troisième étape, «Finalisation», Vanish va pour chaque objet réajuster le modèle précé-
demment validé dans l’étape 2. Toutefois, lors de cet ajustement, Vanish va imposer à GALFITM un
fichier contraintes très strictes. GALFITM va donc au cours de cet ajustement optimiser le modèle
déjà établi.
Une fois les trois étapes réalisées, la modélisation par Vanish des objets du catalogue sur les images
HST est terminée. La figure 3.14 résume le fonctionnement général de Vanish sur les images HST.
Cependant un outil permet à l’utilisateur s’il le souhaite de refaire l’étape qu’il souhaite sur l’ob-
jet voulu, et il peut même appliquer une quatrième étape. Cette étape supplémentaire permet
de préalablement soustraire tous les autres modèles du catalogue, avant d’ajuster le modèle de
l’objet voulu. J’ai utilisé cette étape plus longue et très précise pour modéliser les galaxies de mon
échantillon ainsi que certaines galaxies complexes qui les contaminaient.

Tous les détails de Vanish sont en annexe A, cependant deux choix de modélisation néces-
sitent une présentation particulière ici.
Le premier choix concerne la gestion de la contamination de la Lumière Inter Amas (en anglais
Intracluster Light, ICL ensuite) pour les galaxies de mon échantillon. Même si la contamination
devrait être plutôt faible (cf chapitre 4), c’est une source de lumière que l’on se doit de prendre
en compte. Pour ce faire j’ai utilisé, en plus des profils Sérsic lors de la modélisation, un profil de
type ciel. Cette composante ciel va permettre 3 corrections.
La première va être d’atténuer l’impact de résidus brillants ou négatifs dus à la soustraction im-
parfaite d’une galaxie brillante proche. La deuxième est qu’elle va nous permettre de prendre en
compte l’impact de l’ICL. Et la troisième c’est que la composante ciel va prendre en compte plus
généralement un fond trop brillant ou trop sombre derrière la galaxie à modéliser, permettant ainsi
de corriger la magnitude d’éventuelles erreurs de mesure ; Häussler et al. [2007] a démontré que
GALFITM permettait de mieux estimer le ciel derrière une galaxie bien modélisée que SExtractor.
Le deuxième choix concerne l’hypothèse prise quant à l’évolution des paramètres du profil de lu-
mière avec la longueur d’onde. En effet, comme expliqué au début de cette section, GALFITM permet
de prendre en compte une éventuelle évolution des paramètres du profils Sérsic. Cette discussion
est plus approfondie en annexe A, mais voici un résumé. Les études Kelvin et al. [2012], Vulcani
et al. [2014] et Kennedy et al. [2016] ont porté sur l’évolution des paramètres d’un profil Sérsic en
fonction de la longueur d’onde. Les études ont démontré que les paramètres de l’ellipse (pa et ar)
ainsi que la position n’évoluent pas avec la longueur d’onde. Par conséquent, dans le fichier pilote
de GALFITM, ces paramètres devront être ajustés de façon constante le long des images utilisées.
Elles ont démontré également que l’indice de Sérsic ainsi que le rayon effectif du profil quant à eux
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Figure 3.13 : Ci-dessus est présenté l’histogramme des χ2
ν des modèles GALFITM obtenus à la fin de la

première boucle pour les galaxies présentes dans les images HST du champ de l’amas A2744. En bleu
est présenté l’histogramme total des modèles. En rouge est présenté un zoom de la zone la plus dense
de cet histogramme.

78



Images
Données + Sigma

Information SExtractor
Catalogue + Carte segmentation

PSFs

Catalogue + Regions

          Images + Fichiers pilotes
  ( Données + sigma + masque)       ( Fichier paramètres + contraintes)

GALFITM

Étape 1
(Ébauche) 

Les galaxies sont 
modélisées en utilisant une 

seule composante.

Étape 2
(Optimisation) 
Les galaxies sont 

modélisées en utilisant une 
ou plusieurs contraintes.  

L’utilisateur valide le 
nombre de composantes.

Étape 3
(Finalisation) 

Les modèles définis à 
l’étape 2 sont ré-ajustés. 

Catalogue Vanish 
HST

Catalogue + Regions

          Images + Fichhiers pilotes
  ( Données + sigma + masque)       ( Fichierr paramètres + contraintes)

GALFITM

Étape 1
(Ébauche) 

Les galaxies sont 
modélisées en utilisant une 

seule composante.

Étape 2
(Optimisation) 
Les galaxies sont 

modélisées en utilisant une 
ou plusieurs contraintes. 

L’utilisateur valide le 
nombre de composantes.

Étape 3
(Finalisation) 

Les modèles définis à
l’étape 2 sont ré-ajustés.

Vanish HST

Figure 3.14 : Cet organigramme décrit le principe de fonctionnement général de Vanish sur les images
HST. Une version plus détaillée de cet organigramme est présentée figure A.1.
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évoluent avec la longueur d’onde. J’ai décidé de laisser GALFITM ajuster librement l’indice Sérsic.
Cependant, pour le rayon effectif, j’ai fait l’hypothèse qu’il n’évoluait pas avec la longueur d’onde ;
GALFITM doit donc ajuster le rayon effectif de façon constante le long des images. J’ai fait cette
hypothèse car le rayon effectif ajusté sur HST sera utilisé pour les autres images. De plus, cette
valeur du rayon effectif sera utilisée pour les relations d’échelles. L’évolution prédite par Kelvin
et al. [2012] est supposée plus importante pour les profils sphéroïdes que pour les profils disque,
elle est évaluée de ∼ 300 à ∼ 2000nm . Je vais calculer l’évolution maximale et minimale corres-
pondant à un profil sphéroïde à redshift ∼ 3 et un profil disque à redshift ∼ 6, en extrapolant la
relation évaluée aux faibles longueur d’onde (∼ 60nm). Dans ces cas la décroissance le long des
images HST sera de l’ordre de 40% pour le pire et 20% pour le meilleur des cas. Toutefois GALFITM
ne permet de considérer que des évolutions de types polynomiales dont seul le degré du polynômes
est choisi par l’utilisateur, par conséquent je ne peux pas définir les coefficients du polynômes qui
permettrait d’approximer au mieux l’évolution en loi de puissance prédite par Kelvin et al. [2012].
Par conséquent j’ai préféré ajuster un seul rayon effectif robuste et moyen basé sur les 7 images
HST plutôt que 7 rayons effectifs dont la relation serait incertaine. Toutefois l’indice Sérsic sera
laissé libre, ainsi GALFITM pourra utiliser la dégénérescence entre le rayon effectif et l’indice Sérsic
[Kelvin et al., 2012, Vulcani et al., 2014, Kennedy et al., 2016], pour ajuster le profil Sérsic sur
chaque bande et ainsi obtenir la meilleure estimation de la photométrie.

Vanish sur HAWK-I

Une fois les modèles définis en se basant sur les images HST, l’objectif est de réutiliser ces
informations pour décontaminer les images HAWK-I. Pour ce faire, Vanish permet d’ajuster des
modèles Sérsic sur les images HAWK-I, en utilisant GALFITM.
Vanish va préalablement importer le catalogue défini sur les images HST pour générer le cata-
logue de l’image HAWK-I. Tous les paramètres définis comme constants en fonction de la longueur
d’onde sont directement utilisés pour le modèle en bande K. Ici nous supposons donc que le rayon
effectif n’évoluera pas entre la longueur d’onde moyenne de HST et celle de la bande K. En re-
prenant le même calcul que dans la partie précédente en supposant le pire cas l’évolution attendu
est de ∼ 18%. Cette fois encore cette erreur sur le paramètre est cohérente avec les erreurs sur la
mesure, je préfère donc la négliger plutôt que d’introduire une éventuelle correction. Cependant,
pour la magnitude et l’indice Sérsic défini comme évoluant avec la longueur d’onde, Vanish sélec-
tionne le paramètre défini sur la bande la plus proche, à savoir le paramètre pour l’image F160W.
Maintenant le catalogue initialisé Vanish va piloter la modélisation exactement de la même fa-
çon que sur les images HST. Avant de modéliser la galaxie, tous les autres modèles du catalogue
sont soustraits de l’image (l’échantillonnage plus grossier des images HAWK-I permet de réaliser
ce pré-traitement sans trop pénaliser les temps de modélisation). Lors de la modélisation, seule
la magnitude des modèles est autorisée à être ajustée par GALFITM ; la position peut également
être optimisée (une marge de 1 pixel est autorisée), elle permet de corriger d’éventuels problèmes
d’alignement d’image, de centrage de PSF ou autres. Une fois la première étape de modélisa-

80



tion terminée, une deuxième étape est lancée, avec comme conditions initiales les résultats de la
première étape.

À la fin de la deuxième étape, le processus de Vanish est terminé. Encore une fois l’utilisateur
peut s’il le souhaite relancer à la main l’ajustement d’une galaxie, il aura alors l’opportunité de
modifier la taille du morceau d’image utilisé pour la modélisation. J’ai effectué cette étape une
fois mon échantillon établi sur toutes les galaxies qu’il contient, ainsi que pour toutes les galaxies
définies comme contaminantes lors de l’étape précédente.

Vanish sur IRAC

L’application de Vanish sur les images IRAC ne se fait pas nécessairement après son appli-
cation sur l’image de HAWK-I. En effet, comme pour HAWK-I, le catalogue initial va se baser sur
les résultats obtenus sur les images HST, et plus précisément sur l’image la plus proche spectrale-
ment (F160W de HST), ou si l’utilisateur le souhaite le catalogue pourra être initialisé depuis le
catalogue obtenu pour l’image HAWK-I. Ici nous avons supposé que le rayon effectif n’évoluait
pas entre la longueur d’onde moyenne de HST et celle des canaux 1 et 2 de IRAC. En reprenant
le même calcul que dans la partie précédente en supposant le pire cas l’évolution attendu est
de ∼ 40%. Cette fois encore cette erreur sur le paramètre est cohérente avec les erreurs sur la
mesure quoique relativement importante. Toutefois je préfère la négliger plutôt que d’introduire
une éventuelle correction.
Les canaux 1 et 2 de IRAC vont être modélisés séparément l’un à la suite de l’autre. Tout d’abord
le canal 1 va être ajusté. Cette fois l’ordre établi par Vanish est dans l’ordre croissant en magni-
tude, une seule galaxie à la fois est ajustée. Une fois qu’une galaxie part en modélisation, tous les
modèles de la librairie du canal 1, sauf celui de la galaxie, vont être soustraits à l’image initiale dé-
coupée du canal 1 de IRAC. Seule la magnitude va être ajustée par GALFITM et la position pourra
être optimisée avec une marge de 0.2 pixel, permettant ainsi de corriger les éventuelles erreurs
d’alignement d’images, de centrage de PSF et autres. Une fois le modèle terminé, les paramètres
seront sauvés dans le catalogue.
Á la fin de la première boucle du canal 1 de IRAC, la première boucle du canal 2 est lancée. Elle
est exactement la même que pour le canal 1, à la différence près que cette fois Vanish va prendre
les résultats du canal 1 comme conditions initiales pour le canal 2.
La première boucle du canal 2 à présent terminée, Vanish va lancer la deuxième boucle sur les
2 canaux, cette fois le pilotage sera le même que pour les images HST ou HAWK-I, permettant
ainsi de modéliser des galaxies en parallèle. Le canal 1 sera ajusté en premier puis viendra le canal
2.

Une fois les boucles terminées, le processus Vanish sur les images IRAC est terminé. Cette
fois encore, l’utilisateur peut relancer l’ajustement d’une galaxie, il pourra ainsi modifier le masque
utilisé par GALFITM. J’ai effectué cette étape une fois l’échantillon de galaxies pour ma thèse éta-
bli, ainsi que pour toutes les galaxies définies comme contaminantes dans le catalogue. J’ai
également dû, sur les images IRAC, modifier le nombre de composantes des modèles de certaines
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galaxies. En effet, pour certaines galaxies, le flux et le nombre de pixels était trop faible pour être
ajustés correctement. Pour ces galaxies j’ai utilisé des modèles ajustés sur les images HST avec
moins de composantes, permettant ainsi d’améliorer la précision des modèles sur les images IRAC.

Voici donc la méthode Vanish développée et utilisée au cours de ma thèse. Sur les figures
3.15 & 3.16 sont présentés les résultats de la décontamination des images. Les images initiales,
la totalité des modèles ainsi que les résidus correspondants y figurent. On peut donc apercevoir,
en plus des résidus pour les galaxies individuelles, le flux résiduel provenant de l’ICL. On peut
également voir sur les extérieurs de l’image des résidus importants. Ces résidus sont dus à de
mauvais modèles de galaxies. En effet, ces galaxies sont à la limite du champ WFC3 de HST et
donc lors de l’ajustement par GALFITM, seules les images ACS ont pu être utilisées pour le modèle.
C’est donc un bon exemple de l’intérêt d’avoir toutes les bandes HST pour la modélisation et
notamment les plus rouges. J’ai eu également l’opportunité d’utiliser Vanish au cours de ma thèse
pour 2 études dirigées par mes collaborateurs. Tout d’abord j’ai mesuré les rayons effectifs des
galaxies d’amas appartenant à l’amas du boulet ("BULLET cluster") pour l’étude [Paraficz et al.,
2016] qui étudiait le plan fondamental des galaxies d’amas dans un modèle de lentille, et nécessitait
une estimation correcte de Re pour toutes ces galaxies. À ce moment là, la méthode Vanish n’en
était qu’à ses débuts, et les éléments nécessaires pour l’utilisation de GALIFT provenait encore
essentiellement de GALAPAGOS. Ensuite j’ai pu utiliser une version de Vanish plus proche de la
version actuelle pour décontaminer des images pour Desprez et al. [2018]. Cette étude se concentre
sur les systèmes de lentilles galaxie-galaxie (une galaxie en arrière plan est lentillée par une autre
galaxie, GGL) pour étudier les répartitions masses. Pour un de leurs systèmes, le RXJ2129-GGL1
(a.k.a. le Snail), une photométrie décontaminée de la source en arrière plan et de la lentille était
requise pour l’étude (notamment pour une mesure précise du redshift photométrique). J’ai donc
réalisé la décontamination et l’extraction des photométries pour les 2 galaxies du systèmes. La
lentille a été ajustée par un modèle Sérsic ajusté par Vanish en utilisant GALFITM, pour ce faire les
pixels dont le flux était dominé par la source en arrière plan ont été masqués lors de l’ajustement.
Ensuite les pixels masqués ont été utilisés pour mesurer la photométrie d’ouverture de la galaxie
en arrière plan sur l’image résiduelle. La figure 3.17 illustre ce travail de décontamination.

3.4 Mesures

Pour rappel, l’objectif de la thèse est d’étudier les relations d’échelles des galaxies de faibles
masses à haut redshift (cf chapitre 2). Pour estimer les propriétés physiques comme la masse stel-
laire, l’âge ou le taux de formation stellaire, nous allons effectuer un ajustement de la distribution
spectrale de l’énergie des galaxies (cf chapitre 5). J’ai donc besoin des mesures de magnitudes des
galaxies pour les différentes longueurs d’onde disponibles (cf section 3.4.1). Une autre propriété
intéressante c’est la taille de la galaxie (cf section 3.4.2).
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Figure 3.15 : Cette mosaïque représente les résultats de décontamination obtenus en utilisant Vanish
sur les images de l’amas A2744. Sur la première ligne figurent les images initiales, sur la deuxième
sont présentés tous les modèles obtenus, et sur la troisième sont présentés les résidus correspondants.
La première colonne correspond à l’image en couleur obtenue avec F606W, F814W et F160W. La
deuxième colonne correspond à l’image de HAWK-I. Et la troisième correspond à l’image IRAC en cou-
leur obtenue avec l’image canal 1 en bleu, l’image canal 2 en rouge et l’image moyenne canal 1& 2 en
vert.
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Figure 3.16 : Idem que la figure 3.15 mais pour l’amas MACS0416

Figure 3.17 : Cette figure extraite de Desprez et al. [2018], illustre le travail réalisé durant cette thèse
pour cette étude. À gauche l’image F814W du système GGL RXJ2129-GGL1. Au centre le modèle Sér-
sic ajusté sur la lentille. Et à droite l’image résiduelle utilisée pour mesurer la photométrie de la galaxie
en arrière-plan.
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3.4.1 Photométrie

Pour la photométrie, j’ai utilisé celle définie par GALFITM sur les différentes images. J’ai
ainsi la mesure de la photométrie des galaxies sur les 7 bandes HST (de ∼ 435nm à ∼ 1.6 μm,
sur la bande HAWK-I (bande K ; ∼ 2μm) et sur les 2 bandes correspondant aux canaux 1 et 2 de
IRAC (∼ 3.6μm & ∼ 4.5μm). Pour les modèles avec plusieurs composantes, la magnitude de la
galaxie est définie comme la magnitude combinée de toutes les magnitudes des composantes selon
la formule ci-dessous :

mtot = −2.5log

(
N∑
i

10−0.4mi

)
(3.7)

Avec N le nombre total de composantes. Une fois les magnitudes mesurées, il est nécessaire de
les dé-amplifier. En effet ces magnitudes ont été obtenues sur le plan image et elles ont donc été
amplifiées par effet de lentille gravitationnelle par l’amas (cf chapite 2). Le coefficient d’amplifica-
tion est obtenu comme expliqué dans la section 3.4.2. Une fois le coefficient d’amplification (MU)
obtenu, on définit la magnitude dé-amplifiée comme étant :

msource = mimage + 2.5log(MU) (3.8)

Le coefficient d’amplification étant toujours supérieur à 1, la magnitude du plan source (msource)
est toujours supérieure à la magnitude du plan image (mimage).

Erreur

L’erreur sur la photométrie utilisée est l’erreur définie par GALFITM. Cette erreur est définie
en inversant la matrice de covariance. Elle représente donc une erreur statistique, représentant
l’erreur sur le modèle choisi. Le risque est donc de sous-estimer l’erreur sur la magnitude dans le
cas où l’erreur serait dominée par l’erreur systématique. L’erreur systématique représente l’erreur
sur le modèle dans le cas où la galaxie serait mal ajustée par le modèle. L’erreur systématique
sera donc importante pour les objets ayant un mauvais χ2

ν . Un exemple serait une galaxie mal
ajustée mais le meilleur ajustement impose un modèle spécifique, dans ce cas l’erreur donnée par
GALFITM serait largement sous-estimée. Pour la suite, je vais essentiellement utiliser les modèles
des galaxies de mon échantillon avec les erreurs associées. Il est donc important de vérifier la
qualité des modèles utilisés pour s’assurer que les erreurs systématiques soient bien négligeables,
permettant ainsi d’utiliser les erreurs statistiques données par GALFITM comme erreurs sur les
modèles.
Sur la figure 3.18 sont représentés les χ2

ν obtenus pour les modèles des galaxies de mon échantillon
(cf chapitre 4). On peut donc voir que les images de résidus pour les données HST et HAWK-I sont
très bonnes, pour ces modèles on s’attend donc bien à ce que l’erreur statistique domine l’erreur sur
les modèles. De ce fait, l’approximation de prendre les erreurs données par GALFITM comme erreurs
sur le modèle semble être acceptable. Cependant, pour les données IRAC, il semblerait que le χ2

ν
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Figure 3.18 : Ci-dessus sont présentés les histogrammes de χ2
ν obtenus pour les galaxies de l’échantillon,

pour le modèle HST (en bleu), HAWK-I (en vert) et celui du canal 1 de IRAC (en rouge). Les histo-
grammes principaux présentent la répartition de la totalité de l’échantillon. Les histogrammes insérés
présentent la répartition pour un χ2

ν compris entre 0 et 10.

soit plus important en moyenne et qu’il puisse même atteindre des valeurs catastrophiques. Après
vérification, en réalité la valeur du χ2

ν est dominée par les résidus importants des contaminants
des galaxies de l’échantillon. Ces résidus se propagent dans l’image utilisée lors de la modélisation
par GALFITM et viennent exagérer la valeur du χ2

ν . Comme vous pouvez le voir sur les annexes D et
E, il n’y a pas vraiment de problème de galaxies mal soustraites. Cependant cette contamination
des résidus provenant des contaminants peut perturber la mesure de la photométrie.

Pour prendre en compte cette contamination et la répercuter dans les erreurs sur la pho-
tométrie, j’ai estimé l’erreur provenant des contaminants. Pour ce faire j’ai, pour chaque galaxie,
utilisé une méthode Monte-Carlo pour définir l’erreur générée par les contaminants. La méthode
consiste à refaire la modélisation de la galaxie 1000 fois. Á chaque itération, tous les autres modèles
du catalogue sont préalablement soustraits, exactement comme pour la modélisation normale, sauf
que cette fois les magnitudes des modèles des galaxies contaminantes vont être perturbées dans
leurs erreurs. La distribution de chaque magnitude sera définie comme une gaussienne d’écart
type égal à l’erreur sur la magnitude. La galaxie est ensuite modélisée par GALFITM de la même
manière que lors de la modélisation initiale. La magnitude du modèle obtenue, elle est ensuite
stockée.
Une fois le catalogue contenant les 1000 magnitudes obtenues, l’erreur systématique est définie
comme la déviation standard des 1000 magnitudes. Cette erreur systématique sera ensuite ajoutée
en quadrature à l’erreur statistique obtenue lors de la modélisation.

Une fois les erreurs estimées sur chaque composante, l’erreur totale correspondant à la
magnitude totale du modèle de galaxie contenant plusieurs composantes, est définie comme :

merr
tot =

N∑
i

1∑N
j 100.4(mi−mj)

merr
i (3.9)

Avec N le nombre total de composantes.
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Limite supérieure

Une autre particularité des données IRAC, c’est l’utilisation de limites supérieures pour
la photométrie. Nous verrons dans le chapitre 4 qu’il est obligatoire, pour qu’une galaxie soit
sélectionnée dans l’échantillon, d’être détectée à au moins 2σ sur les images HAWK-I et 3σ sur
les images HST. Cependant aucune restriction quant à la détection sur les images IRAC n’est
imposée.
Il arrive donc que certaines galaxies de l’échantillon ne soient pas suffisamment bien détectées sur
IRAC ou que les résidus des contaminants rendent impossible le bon ajustement du modèle. D’une
manière générale, toutes les galaxies de l’échantillon dont l’erreur sur la magnitude dépasse une
valeur correspondant à une détection à 2σ, soit une erreur de 2.5

ln10
1
2 ∼ 0.54 magnitude, se verront

appliquer une limite supérieure à la magnitude, plutôt qu’une valeur précise avec son erreur.
Pour définir une limite supérieure je procède comme suit. Tout d’abord l’image est soustraite

de tous les autres modèles du catalogue. Ensuite le modèle ajusté par GALFITM est également
soustrait ; généralement la magnitude du modèle est plutôt faible, le but est d’obtenir une image
des résidus vide de toute galaxie. Ensuite, à l’aide de GALFITM, je génère un modèle similaire à
celui de la galaxie sauf pour la magnitude ; tout d’abord la magnitude utilisée (min) est de 23
pour le modèle. Le modèle ainsi généré est ajouté à l’image, obtenant ainsi une image résiduelle
fausse. Puis je procède à l’ajustement du modèle de la galaxie sur cette image résiduelle fausse
comme si c’était l’image résiduelle classique. J’extrais ensuite la magnitude ajustée par GALFITM
(mout) et l’erreur correspondante (merr

out) .
Cette étape est ensuite répétée en prenant min = 23 + 0.2i avec i le numéro de l’itération.
L’itération continue jusqu’à ce que |min−mout| > 2σ ou que merr

out > 2σ. Á la fin de l’itération, je
considère que la magnitude min est la magnitude la plus faible convenablement détectable pour
un modèle tel que celui de la galaxie à sa position dans l’image.
Les limites supérieures sont elles aussi corrigées de l’amplification.

3.4.2 Taille

Avec la photométrie, la taille est le deuxième paramètre que j’ai extrait des modèles Sérsic
obtenu par Vanish. Pour les galaxies de l’échantillon dont le modèle n’est composé que d’une
seule composante, la taille est directement obtenue en utilisant le rayon effectif du modèle Sérsic.
L’erreur est également extraite de la modélisation GALFITM. Cependant, pour les galaxies ayant
un modèle qui nécessite plusieurs composantes, j’ai dû faire une autre modélisation. Ces galaxies
ont été modélisées en utilisant la quatrième boucle de Vanish sur les données HST (cf section
3.3.2) mais cette fois le modèle a été modifié pour n’utiliser qu’une seule composante. La magni-
tude ainsi définie par ce modèle est donc mal mesurée mais de ce modèle je n’ai extrait que la
partie morphologique. J’ai ainsi obtenu une bonne estimation de la taille des galaxies à plusieurs
composantes.
J’ai maintenant les tailles ainsi que les erreurs associées pour les galaxies de l’échantillon. Cepen-
dant ces tailles sont mesurées sur le plan image, or la taille «physique» de la galaxie se trouve
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sur le plan source (cf 2). Pour obtenir les tailles «physiques» des galaxies, j’ai utilisé les modèles
de lentilles de l’amas A2744 (Mahler et al. [2018]) ainsi que celui de l’amas MACS0416 (Richard
et al. en prep). Le principe est de fournir, sur le plan image, les positions, le demi grand axe, le
demi petit axe ainsi que l’orientation de la galaxie (extraits des modèles Sérsic). Les demi grand
axe et petit axe sont définis comme suit :

a =
re√
q

b = re
√
q (3.10)

avec a le demi grand axe, b le demi petit axe, re le rayon effectif du profil Sérsic et ar le rapport
des axes du profil Sérsic.
Une fois les paramètres sur le plan image définis, on peut utiliser Lenstool combiné aux mo-
dèles d’amas pré-définis, pour obtenir les mêmes paramètres mais cette fois dans le plan source.
Lenstool fournit également la valeur de l’amplification correspondante à chaque galaxie.

Cependant, on ne peut pas simplement appliquer cette technique sur les paramètres du profil
Sérsic en utilisant le meilleur modèle d’amas. En effet, il y a deux sources d’incertitude que l’on
doit considérer. La première, c’est l’erreur sur les dimensions et l’orientation dans le plan image.
La deuxième, c’est l’erreur sur le modèle d’amas utilisé par Lenstool. Pour estimer les erreurs
résultantes, j’ai tout d’abord généré pour chaque galaxie 1000 galaxies simulées pour lesquelles le
rayon effectif ainsi que le rapport des axes ont été aléatoirement sélectionnés selon une loi normale
centrée sur la valeur initiale, et avec un écart type correspondant à l’erreur estimée par GALFITM.
Les demi grand axe et petit axe sont ensuite déduits de ces valeurs aléatoires. L’orientation est
également perturbée dans ses erreurs de la même manière. Puis ces 1000 galaxies simulées sont
envoyées dans le plan source par Lenstool, mais cette fois en n’utilisant pas seulement le meilleur
modèle de l’amas. En effet, les modèles d’amas sont accompagnés d’une liste contenant plusieurs
modèles. La dispersion de ces modèles représente l’erreur sur le modèle. Lenstool va utiliser
aléatoirement 1000 modèles pour envoyer 1000 fois les catalogues dans le plan source. On obtient
ainsi 1000 listes de 1000 galaxies simulées sur le plan source.
Une fois tous les rayons effectifs sur le plan source et tous les coefficients d’amplification récoltés,
j’ai estimé la valeur du rayon effectif comme étant la valeur avec la plus forte représentation dans
la liste, et la dispersion sur ces paramètres comme étant la zone contenant les 68% des valeurs
centrées. Pour le coefficient d’amplification, la valeur est prise comme étant la valeur centrale de
cette dispersion, ainsi l’erreur est considérée comme symétrique.

Maintenant que les techniques et méthodes utilisées pour mesurer la taille et la photométrie
des galaxies ont été détaillées, je vais vous présenter l’échantillon de galaxies sur lequel j’ai appliqué
ces processus de mesure.

3.5 Validation

Cette section a pour but d’avoir un retour critique concernant la qualité des profils ajustée
par Vanish en utilisant GALFITM. Dans un premier temps j’ai testé Vanish sur des modèles
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Figure 3.19 : Sont représentées ici les 148 positions utilisées sur le champs de l’amas A2744 pour géné-
rer les galaxies simulées.

Sérsic théoriques préalablement ajoutés sur les images résiduelles. Ensuite je vais comparer les
magnitudes que j’ai obtenues avec celles obtenues par un autre équipe de recherche qui ont utilisé
les mêmes données que moi.

3.5.1 Validation par simulation

Le but de ce test est de vérifier la qualité des profils ajustés par Vanish sans l’aide de
l’utilisateur, comme ce qui est fait lors de la première étape d’utilisation de Vanish. Pour ce faire
j’ai sélectionné 150 positions aléatoires dans le champ de vue de l’amas A2744, comme présenté
sur la figure 3.19.
Ensuite pour chaque pas de magnitude 23 + i− 24 + i avec i allant de 0 à 5, un profil Sérsic est
généré pour chaque position. Chaque profil est généré aléatoirement avec une magnitude comprise
dans le pas, un rayon effectif sélectionné en respectant la dispersion observée pour les galaxies de
mon échantillon, un indice Sérsic sélectionné en respectant la dispersion observée pour les galaxies
de mon échantillon, un ratio des axes compris entre 0.1 et 1 et enfin une orientation comprise
entre −180◦ et 180◦. Ce profil Sérsic théorique est ensuite ajouté à l’image résiduelle obtenue pour
F160W de A2744 à la position sélectionnée et les paramètres sont stockés.
GALFITM est ensuite utilisé pour ajuster ce modèle dans les mêmes conditions que Vanish le
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Figure 3.20 : Les différences entre les paramètres morphologique des profils Sérsic théoriques et me-
surés sont présentés sur cette figure. Les petits points correspondent à un jeu de profils Sérsic théo-
rique/mesuré, dont la couleur témoigne de la valeur du paramètre théorique. Les carrés noirs repré-
sentent les valeurs médianes obtenues pour chaque pas de magnitude. Les erreurs représentent la dévia-
tion absolue médiane (MAD).

fait lors de la première étape. Les conditions initiales sont des valeurs typiques de profil Sérsic,
mais elles ne sont pas celles utilisées pour générer le modèle. Une fois le profil Sérsic ajusté les
paramètres du profil Sérsic mesuré sont stockés.
Une fois que toutes les modèles ont été générés puis modélisés pour chaque position et chaque pas
de magnitude on obtient un catalogue de ∼ 900 modèles théoriques et mesurés.

Les 900 modèles théoriques sont ensuite implantés dans les images résiduelles de la bande
K et canal 1 de IRAC. Les positions et paramètres Sérsic utilisés sont les mêmes que ceux utilisés
pour la bande HST. GALFITM est ensuite utilisé pour ajuster le profil Sérsic dans les mêmes
conditions qu’avec Vanish. Par conséquent les paramètres morphologiques du profil seront fixés
aux valeurs mesurées sur l’images HST et non pas les valeurs théoriques. Seule la magnitude sera
ajustée, puis elle sera stockée.

La figure 3.20 présente les différences obtenues entre les paramètres des profils Sérsic théo-
riques et mesurés. On peut alors voir que l’étape 1 de Vanish est capable de retrouver les pa-
ramètres morphologiques avec moins de 30% d’erreur, en définissant l’erreur typique maximale
comme étant |mediane| + |MAD| pour les magnitudes de profils allant jusqu’à ∼ 25.5 pour le
rayon effectif et l’indice Sérsic et jusqu’à ∼ 26.5 pour le ratio des axes. Aucune corrélation ma-
jeure n’est identifiée entre les valeurs des paramètres et les différences constatées. Aucun biais
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Figure 3.21 : Les différences entre les magnitudes des modèles théorique et mesurées sont présentées sur
cette figure. La colonne de gauche présente les différences obtenues pour chaque paire de modèles théo-
rique/mesuré colorées en fonction de l’erreur obtenue sur le rayon effectif. Les ronds vides représentent
la différence médiane pour chaque pas de magnitude. Les erreurs sur les ronds vide sont les déviations
absolues médianes (MAD). Sur la colonne de droite sont reportés les ronds vides avec leurs erreurs. Ces
points sont comparés avec les valeurs médianes et les MAD présentées figure 3.22.

systèmatique n’est présent pour M < 27AB, toutefois au-delà la mesure a tendance à suresti-
mer la taille (jusqu’à ∼ 80% pour M ∼ 27.5), à diminuer le composant Sérsic (jusqu’à ∼ 140%

pour M ∼ 27.5) et a tendre le rapport des axes vers les grandes valeurs (jusqu’à ∼ 100% pour
M ∼ 27.5). Ce type de profil : grand, étendu et circulaire sont typiques lorsque la brillance de
l’objet à ajusté est trop faible, dans ce cas GALFIT utilise le profil pour ajuster le ciel.
Il semble donc que Vanish soit capable seul d’ajuster des profils Sérsic avec des paramètres satisfai-
sants jusqu’à de faibles brillance (M ≤ 26.5). De plus, les étapes suivantes de Vanish permettent
d’améliorer les ajustements en raffinant les masques et les données utilisées. Ces améliorations
sont d’autant plus vraies pour les galaxies de l’échantillon.

La figure 3.21 présente les différences obtenues sur les magnitudes. Cette fois encore en
définissant l’erreur typique maximale comme étant |mediane| + |MAD|, on observe alors que
l’étape 1 de Vanish est capable de retrouver les magnitudes théoriques à ∼ 5σ et ∼ 2σ pour les
magnitudes théoriques de ∼ 25.5 et ∼ 26.5 respectivement pour l’image F160W de HST. L’étape
1 de Vanish est capable de retrouver les magnitudes à ∼ 3σ et ∼ 1σ pour les magnitudes de
∼ 25.5 et ∼ 26.5 respectivement pour l’image en bande K. Et enfin l’étape 1 de Vanish est ca-
pable de retrouver les magnitudes théoriques à ∼ 3σ et ∼ 1σ pour les magnitudes de ∼ 24.5 et
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∼ 25.5 respectivement pour l’image canal 1 de IRAC. Aucun biais systématique n’est observable
sur aucunes des images pour des magnitudes brillante M ≤ 26. Au delà, et d’autant plus pour
les images de faibles échantillonnages, les magnitudes mesurées sont généralement plus brillantes,
cette divergence est en accord avec l’explication des divergences pour les paramètres morpholo-
giques évoquée plus haut. Cet fois encore il est important de garder à l’esprit que ces résultats
sont obtenus sans aucune aide de l’utilisateur. Le soin apporté aux galaxies réellement présentes
dans le champs grace aux étapes 2 et 3 de Vanish permettent d’améliorer ses performances. En
effet les galaxies de mon échantillon on une magnitude apparente F160W allant de ∼ 23 à 28,
par conséquent un soin plus important sera nécessaire pour assurer la bonne mesure des galaxies
ayant une magnitude plus faible que ∼ 27 .

En conclusion il apparait que dés l’étape 1, Vanish est capable de bien ajuster les profils
Sérsic sur des galaxies dont la magnitude est plus brillantes que 26 sur les images. Toutefois pour
des magnitudes plus faibles que 27, Vanish aura tendance à ajuster le flux en arrière plan de la
source, de ce fait les brillances seront surestimées et les profils de lumière identifiés comme plus
étendus. Dans ces cas là, ce sera le rôle de l’utilisateur d’optimiser l’ajustement en masquant les
zones brillantes ou en réajustant la zone utilisée par GALFITM pour ajuster le profil de lumière.

3.5.2 Comparaison

Comme expliqué ci-dessus, les catalogues photométriques ont été générés en utilisant les
magnitudes des modèles GALFITM établis en utilisant Vanish et ce pour les catalogues des images
HST, HAWK-I ainsi que IRAC. Cette décision a été prise dans le but d’estimer la distribution
spectrale de l’énergie de manière plus conservative pour les galaxies de mon échantillon.
Cependant, des catalogues photométriques sur les images des 2 amas Frontier Fields que j’ai
utilisés durant ma thèse ont déjà été générés et présentés dans l’article Castellano et al. [2016].
C’est l’étude nommée «Astrodeep» http://www.astrodeep.eu/ . Ils ont étudié entre autres les
mêmes images que moi, que ce soit pour les données HST, HAWK-I ainsi que IRAC. Cependant
la méthode utilisée est bien différente. Sans entrer dans les détails, voici les principales étapes de
cette étude.
Ils ont ajusté plusieurs profils de Ferrer en utilisant GALFIT pour modéliser l’ICL ; ils ont également
utilisé 2 modèles Sérsic en mode "Bulbe et Disque" pour modéliser toutes les galaxies brillantes
en utilisant GALAPAGOS. Une fois les modèles (ICL et galaxies brillantes) soustraits, ils ont utilisé
SExtractor pour mesurer la photométrie des objets sur les images HST. Ensuite ils ont utilisé
T-PHOT Merlin et al. [2016] pour mesurer les magnitudes des objets sur les images HAWK-I et
IRAC. Pour les galaxies brillantes, T-PHOT est utilisé avec les modèles Sérsic établis sur les images
HST et la PSF des images HAWK-I ainsi que IRAC. Et pour les autres sources, T-PHOT est cette
fois utilisé directement avec les images HST et le noyau entre la PSF de l’image HST utilisée et
celle de l’image en cours de mesure.
Cette méthode est donc différente de celle utilisée lors de ma thèse ; il semble donc pertinent de
comparer les magnitudes mesurées par les 2 méthodes. Nous avons donc comparé les magnitudes
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obtenues pour les différentes images utilisées. Cette comparaison est présentée figure 3.22. On peut
voir que pour l’image F160W de HST, les galaxies brillantes (magnitude<22) sont un peu plus
brillantes pour Vanish que pour Astrodeep (∼ 10% en flux), et cette tendance s’accentue pour les
galaxies plus faibles (∼ 30%) dans le catalogue Vanish davantage que dans le catalogue Astrodeep.
Pour l’image HAWK-I, il semble que les galaxies brillantes soient plus brillantes dans le catalogue
Vanish(∼ 20%) que dans le catalogue Astrodeep, et les galaxies plus faibles tendent à être en
moyenne plus en accord, malgré une dispersion plus importante. Pour l’image canal 1 de IRAC,
les magnitudes semblent être en meilleur accord et avec une dispersion plus importante pour les
grandes magnitudes. Il est important de noter que les divergences des écarts de magnitudes aux
faibles brillances (≥ 26 pour la bande K et ≥ 25 pour le canal 1 de IRAC) proviennent des limites
supérieures prise en compte par Astrodeep, et omise ici car les magnitudes de ces galaxies n’ont
que peu d’intérêts pour notre étude.
Ces écarts sont difficiles à expliquer, cependant nous les avons comparé avec les écarts observés
entre les profils simulés et mesurés présentés dans la section précédente. Les différences typiques
obtenues figure 3.22 sont reportées sur la figure 3.21, ainsi on peut voir que les différences observées
entre les magnitudes Astrodeep et celles de Vanish ne sont pas justifiables par les écarts observés
figure 3.21. De ce fait ces différences ne proviennent pas d’une erreur systématique introduite par
la méthode. Cependant, toute la méthode mise en place durant ma thèse a pour but d’étudier les
galaxies faibles à haut redshift. Je n’ai donc pas pris toutes les précautions nécessaires quant à
la mesure des magnitudes des objets ne contaminant pas directement les galaxies en question. Et
donc, n’ayant pas modélisé ni soustrait l’ICL, on peut s’attendre à ce que les galaxies fortement
contaminées par l’ICL aient une magnitude mesurée plus brillante que ce qui est attendu. Cepen-
dant la magnitude des galaxies des échantillons a été mesurée avec la plus grande précaution, il
est donc important de vérifier l’écart des magnitudes pour ces objets. Lors de cette comparaison,
il est clair que pour les galaxies ayant des profils très spécifiques, Vanish devrait mieux prédire la
magnitude de l’objet que Astrodeep. En effet, le fait d’utiliser un modèle paramétrique complexe
ajusté précisément à la structure de la galaxie permettra de prendre en compte une meilleure
proportion du flux que si l’on utilise simplement SExtractor sur tous l’amas, sans précaution
spécifique pour ces galaxies. De plus, les modèles de lentilles combinés aux données MUSE me
permettent d’identifier plus précisément les sources de mon échantillon. Un exemple est présenté
figure 3.23 : nous savons grâce aux prédictions du modèle de lentille et aux données MUSE que cet
arc est en réalité deux images d’une même source (système 3 du catalogue de Mahler et al. [2018])
qui se rejoignent sur une ligne critique. J’ai donc pris soin avec Vanish de bien séparer l’arc pour
assigner les 2 parties aux images correspondantes. Astrodeep n’ayant pas ces informations a donc
identifié 3 sources.
Quoi qu’il en soit, je vais ici comparer les sources sans structures spécifiques mais qui pourtant
n’ont pas les mêmes flux dans le catalogue Astrodeep et le catalogue Vanish.

Concernant les images HST, la comparaison se fait sur l’image F160W de HST de A2744.
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Figure 3.22 : Ci-dessus figure la comparaison des flux obtenus dans les catalogues Astrodeep et Va-
nish. Le symbole F représente le flux. L’indice correspond à la bande comparée. L’exposant indique le
catalogue dont la magnitude est extraite, AD pour Astrodeep et V pour Vanish. L’abscisse des diffé-
rents graphes correspond à la magnitude du catalogue Vanish pour la bande en question. En bleu, vert
et rouge sont présentées les galaxies présentes dans les 2 catalogues ; les galaxies ayant une valeur de
limite supérieure sur l’un des 2 catalogues ne figurent pas sur le graphe. En noir sont présentées les ga-
laxies de mon échantillon. Les carrés noirs surplombés d’un losange doré sont les galaxies utilisées pour
comparer les catalogues.
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Figure 3.23 : Ci-dessus figure une partie de l’image F160W de HST de A2744. Sur celle de gauche sont
présentées les sources du catalogue Astrodeep. Á droite sont présentées les sources de mon échantillon.

J’ai pris plusieurs galaxies pour comparer les 2 catalogues. La première est la galaxie identifiée
4321 dans ma thèse et 659 dans le catalogue Astrodeep. Je l’ai sélectionnée car c’est la galaxie
avec le plus gros écart relatif positif. Le flux de cette galaxie est prédit ∼ 50% plus brillant par
Astrodeep que par Vanish. La deuxième galaxie est identifiée 8683 dans mon échantillon et 1520
par Astrodeep. Je l’ai sélectionnée car c’est une galaxie brillante et avec un fort écart relatif du
flux. Le flux de cette galaxie est prédit ∼ 50% plus brillant par Vanish que par Astrodeep. Et
pour finir la troisième galaxie est identifiée 5710 dans mon échantillon et 942 par Astrodeep. J’ai
sélectionné cette galaxie car elle est faible et possède un écart important.
Pour comparer les 2 flux, j’ai procédé de la manière suivante : j’ai tout d’abord utilisé le modèle
Sérsic ajusté en utilisant Vanish dont la magnitude est celle présente dans le catalogue Vanish ;
l’image utilisée et les résidus après soustraction du modèle défini sont respectivement présentés
colonne 1 et 2 de la figure 3.24. Dans un premier temps, j’ai fixé les paramètres morphologiques
du modèle et j’ai modifié la magnitude du modèle pour qu’elle soit égale à celle du catalogue
Astrodeep ; le résidu après soustraction de ce modèle est présenté colonne 3 de la figure 3.24. Puis
j’ai ajusté le modèle Sérsic en utilisant GALFITM mais en imposant la magnitude du modèle à celle
du catalogue Astrodeep, permettant ainsi à GALFITM d’ajuster la répartition spatiale de la lumière
du modèle afin de vérifier que la différence ne soit pas due à une mauvaise modélisation de la
galaxie. Les résidus après soustraction de ce modèle ajusté sont présentés dans la colonne 4 de la
figure 3.24.
Je vais maintenant interpréter les résultats de la comparaison présentée figure 3.24. Pour la pre-
mière galaxie (ligne 1), elle était mesurée plus brillante par Astrodeep que par Vanish. Or on
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peut voir que les résidus, en utilisant le modèle morphologique établi par Vanish ou en utilisant le
modèle ajusté pour répartir le flux de Astrodeep, semblent démontrer une sur-soustraction pour
la magnitude Astrodeep. Il semblerait donc que la mesure de la magnitude par Vanish soit plus
adéquate. Pour les 2 autres galaxies (ligne 2 & 3), elles étaient mesurées plus brillantes par Va-
nish que par Astrodeep. Cependant les résidus nous montrent que même en ajustant le modèle
morphologique pour optimiser la répartition de la magnitude Astrodeep, elle semble insuffisante
pour soustraire la totalité du flux de la galaxie. Cette fois encore les mesures des magnitudes par
Vanish semblent plus adéquates.

Pour l’image de HAWK-I, la procédure de comparaison est la même, cependant j’ai besoin
d’un objet suffisamment lumineux pour que GALFITM ait assez de pixels brillants pour réajuster
la morphologie avec la magnitude Astrodeep. J’ai donc sélectionné la galaxie la plus brillante,
de plus cette galaxie assume un écart relatif de flux de l’ordre de l’écart moyen. Cette galaxie
est identifiée 14518 dans mon échantillon et 2262 dans le catalogue Astrodeep. Cette galaxie est
mesurée plus brillante dans le catalogue Vanish que dans le catalogue Astrodeep.
Pour cette galaxie aussi, on peut voir que les résidus, en utilisant le modèle morphologique de
Vanish et la magnitude de Astrodeep, sont encore brillants. Cependant pour les résidus, en ajustant
le modèle, c’est moins évident. En y regardant de plus près on remarque des résidus plus brillants
sur l’extérieur du modèle. La mesure du χ2

ν conforte cette observation, il est de 1.13 pour le modèle
Vanish et de 1.15 pour le «modèle Astrodeep». Il semblerait donc que la magnitude Vanish soit
plus pertinente que celle d’Astrodeep.

Quant aux images IRAC, la comparaison est plus complexe. L’échantillonnage et la réso-
lution spatiale des images IRAC ne nous permettent pas d’ajuster le modèle morphologique des
profils Sérsic pour des paramètres comme ceux de mon échantillon. De plus il s’avère que les ga-
laxies brillantes sont en bon accord pour l’image du canal 1 de IRAC. J’ai donc utilisé une galaxie
compacte et avec un écart important pour comparer les 2 mesures. Cette galaxie est identifiée
3853 dans mon échantillon et 529 par Astrodeep. Elle est mesurée plus brillante par Astrodeep
que par Vanish.
Cette fois je ne peux pas ajuster le modèle. J’ai donc procédé selon la méthode suivante : j’ai, sur
l’image résiduelle présentée dans l’image centrale de la figure 3.26, ajouté des modèles identiques
au modèle mesuré par Vanish mais avec la magnitude fixée à la valeur du catalogue Astrodeep
et à différentes positions ainsi qu’à la position de la galaxie. Ce modèle étant très compact, les
erreurs potentielles sur le modèle sont moindres. On peut donc clairement voir que si la galaxie
avait une magnitude comme celle mesurée par Astrodeep, elle serait nettement plus détectée.

En conclusion, il apparaît donc que pour les galaxies de mon échantillon, surtout pour
celles ayant une structure spécifique, les magnitudes mesurées par Vanish soient plus pertinentes
que celles mesurées par Astrodeep. Ce résultat semble cohérent, en effet j’ai pris davantage de
temps et de précaution sur ces galaxies-là que Astrodeep. Il apparaît donc que la méthode Vanish
développée au cours de ma thèse soit tout à fait apte à mesurer les magnitudes des galaxies et
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Figure 3.24 : Cette figure représente les résultats de la comparaison pour 3 galaxies de mon échantillon
sur l’image F160W de HST pour A2744. Chaque ligne correspond à une des galaxies. La première co-
lonne représente l’image décontaminée. Sur la première ligne, les résidus brillants sont des résidus d’une
étoile très brillante au voisinage de la galaxie ; ces résidus sont masqués pendant la modélisation. La
deuxième colonne correspond à l’image résiduelle obtenue par Vanish. Sur la troisième colonne figure
l’image des résidus après soustraction du modèle morphologique établi par Vanish combiné à la magni-
tude d’ Astrodeep. Et sur la quatrième colonne sont présentés les résidus obtenus en ajustant par le
modèle morphologique mais en fixant la magnitude à celle du catalogue Astrodeep. La première ligne
est une galaxie prédite plus brillante par Astrodeep que par Vanish, les 2 autres sont des galaxies pré-
dites plus brillantes par Vanish que par Astrodeep.
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Figure 3.25 : Cette mosaïque représente la comparaison pour une galaxie de mon échantillon sur
l’image de HAWK-I pour A2744. L’ordre des images est le même que pour la figure 3.24.

Figure 3.26 : Cette mosaïque en négatif représente les résultats de la comparaison sur l’image du canal
1 de IRAC pour A2744. La première image est l’image utilisée par Vanish pour ajuster la magnitude.
La deuxième image est l’image résiduelle après mesure. La position de la galaxie est représentée par
le curseur jaune. Les positions des faux modèles aux magnitudes Astrodeep sont représentées par les
curseurs cyan et jaune. Les 2 couleurs ont été utilisées seulement pour faciliter la lecture, elles n’ont
aucune signification.
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ce même pour les images de faible résolution spatiale. Néanmoins en ce qui concerne le reste
des galaxies présentes dans le champ de vue, il semble que les magnitudes Astrodeep soient
plus adaptées. L’objectif pour les prochaines utilisations de Vanish sera d’utiliser les catalogues
Astrodeep plutôt qu’un catalogue SExtractor (cf section 3.3.2) comme catalogue de conditions
initiales. De ce fait, Vanish permettra de raffiner les magnitudes des galaxies faibles désirées.
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Si vous ne pouvez expliquer un concept à un enfant
de six ans, c’est que vous ne maîtrisez pas ce concept.

Albert Einstein

4
Echantillon

Dans ce chapitre, je vais présenter l’échantillon que j’ai utilisé pour ma thèse et la procédure
pour sélectionner les galaxies à ajouter à l’échantillon.

4.1 Methode de Selection

Tout d’abord, nous avons établi les catalogues spectroscopiques des 2 amas A2744 (présenté
par Mahler et al. [2018]) et MACS0416 (présenté par Caminha et al. [2016] et complété par Richard
et al. en prep). Je m’intéresse aux galaxies à z > 3, cependant j’ai légèrement ajusté la limite
inférieure à 2.91. Ce redshift correspond au redshift le plus bas auquel la raie Lymanα de la
galaxie pourrait être détectée par MUSE. En deçà, la raie Lymanα sort du cube MUSE par le
côté bleu. La détection MUSE impose également une limite supérieure au redshift de 6.69, en effet
au-delà de ce redshift, la raie Lymanα sort du cube de données MUSE par le côté rouge. Quoi
qu’il en soit, je n’ai appliqué aucune limite supérieure à la sélection. Seules les galaxies avec un
redshift supérieur à 2.91 seront potentiellement sélectionnées.
Par conséquent, j’ai deux sous-catalogues spectroscopiques pour A2744 et MACS0416 contenant
respectivement 180 et 83 galaxies à redshifts supérieurs à 2.91 (je les nommerai catalogues MUSE
par la suite). C’est de ces catalogues que va être extrait mon échantillon. Pour sélectionner une
galaxie ou non, il faut que pour cette galaxie je puisse extraire sa photométrie sur le maximum
d’images importantes, dans le but de pouvoir ajuster la SED de la galaxie avec la plus grande
précision. Comme expliqué dans le chapitre 2, je souhaite établir un échantillon fiable et bien
contraint pour les galaxies de faible masse à haut redshift. Je vais donc privilégier la qualité
à la quantité. La première étape de sélection va donc être de ne garder que les galaxies dont le
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coefficient de confiance sur le redshift est strictement supérieur à 1. Les effectifs ainsi obtenus pour
les catalogues MUSE sont de 175 pour A2744 et de 77 pour MACS0416. Partant de ces catalogues,
je vais appliquer maintenant une sélection permettant de ne garder que les galaxies suffisamment
bien détectées et raisonnablement pas trop contaminées, permettant ainsi de mesurer leur SED le
plus précisément possible.
Cette étape de sélection doit se faire soit après avoir fait les premières étapes de Vanish sur les
images HST et HAWK-i, soit après la troisième étape de Vanish HST et après la deuxième de
Vanish sur HAWK-I. Tout dépend de la sélection souhaitée, si l’on veut avoir une estimation
grossière des galaxies utilisables dans le catalogue ou si l’on veut établir l’échantillon précis. Pour
cette thèse je n’ai pas fait d’estimation, j’ai directement établi l’échantillon, donc après la fin des
troisième et deuxième étapes.
J’ai donc à ce stade établi les modèles de toutes les galaxies listées dans le catalogue SExtractor, ce
qui représente la totalité des galaxies brillantes présentes ainsi que beaucoup de galaxies faibles.
Seules certaines petites galaxies n’ont pas été modélisées. L’objectif maintenant va être pour
toutes les galaxies des catalogues MUSE de déterminer leur qualité de détection ainsi que leur
contamination. C’est dans cet objectif que j’ai développé la méthode de sélection détaillée ci-
dessous.

Pour chaque galaxie dans les catalogues MUSE, dans un premier temps je vérifie si la
galaxie fait partie du catalogue Vanish. Puis toutes les autres galaxies du catalogue Vanish sont
soustraites des images HST et HAWK-I. Puis, à la position déterminée dans le catalogue MUSE
pour cette galaxie, j’ai ajusté un modèle Sérsic en utilisant GALFITM sur les 7 images HST, même
si la galaxie a déjà été modélisée par Vanish. Les conditions initiales du modèle Sérsic sont de
4 pixels pour le rayon effectif, 4 pour l’indice Sérsic, 0.9 pour le rapport des axes et 0 pour
l’orientation. Les contraintes imposées à GALFITM pour l’ajustement sont les suivantes : l’indice
Sérsic doit être compris entre 0.5 et 5, le rayon effectif entre 1.0 pixel et 5.0 pixels, le rapport des
axes entre 0.2 et 1 et la position peut être ajustée à 1 pixel près. Ces contraintes très fortes ont
pour but d’éviter les éventuelles fausses sélections ou rejets. En effet, l’ajustement ici va se faire à
l’aveugle sur des objets potentiellement très faiblement lumineux, donc la position est fortement
contrainte pour éviter que GALFITM ne déplace le modèle sur un résidu brillant proche ou sur
un autre objet non détecté dans le catalogue Vanish. Dans la même idée, la taille est fortement
contrainte à rester dans les petites valeurs : si le modèle pouvait s’agrandir il y aurait encore
une fois un risque pour que GALFITM utilise le modèle pour ajuster des résidus de galaxies très
brillantes ou bien l’ICL ; cependant, pour limiter ce problème lors de l’ajustement, une composante
ciel a été utilisée. De plus, on verra par la suite que le rayon effectif va être utilisé pour quantifier
la contamination, il est donc important pour que les rayons effectifs des galaxies du catalogue
MUSE ne soient pas trop différents pour éviter les inégalités. Et donc, même si le rayon effectif
de la galaxie était supérieur à 5 sans la limite imposée, le modèle permettra d’ajuster la partie
centrale de la galaxie, ce qui sera suffisant pour déterminer la sélection. Une fois le modèle établi,
il est propagé sur l’image HAWK-I de la même manière que par Vanish (cf chapitre 3). Seules
la magnitude du modèle Sérsic ainsi que la composante ciel seront ajustées par GALFITM. Je n’ai
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pas propagé le modèle sur les images IRAC pour plusieurs raisons. La première est que les images
IRAC nécessitent une attention particulière lors de leur utilisation. En effet, leur faible résolution
les rend facilement contaminables, il est donc risqué de les utiliser à l’aveugle sur des modèles aussi
faiblement lumineux comme ceux attendus pour les galaxies du catalogue MUSE. La deuxième
est que l’on s’attend à devoir utiliser des limites supérieures pour la photométrie des galaxies
de l’échantillon (cf chapitre 3), mais si l’on a la photométrie en bande K associée aux limites
supérieures de IRAC, c’est suffisant pour estimer convenablement la partie rouge du spectre de
la galaxie. Et la troisième est que les images HAWK-I sont de résolution intermédiaire entre HST
et IRAC. Elles vont donc nous permettre de mieux estimer et quantifier la contamination des
galaxies que les images HST, tout en permettant de pouvoir faire les modélisations à l’aveugle
avec plus de confiance que sur les images IRAC. La sélection se fera donc sur les images HST et
sur l’image HAWK-I.
Une fois les modèles ajustés, on en extrait alors les différents paramètres nécessaires pour la
sélection, à savoir la position du modèle Sérsic, son rayon effectif, la magnitude en bande F160W
et K avec les erreurs associées, ainsi que l’image du modèle de la galaxie sur la bande K. Une fois
ces éléments en main, on peut effectuer la sélection.

Tout d’abord, je souhaite ne garder que les galaxies étant bien détectées sur les images
utilisées. Seront donc rejetées les galaxies dont la magnitude ajustée sur l’image F160W de HST
a une erreur supérieure à 3σ (∼ 0.3619 mag) ou dont la magnitude ajustée sur l’image HAWK-I a
une erreur supérieure à 2σ (∼ 0.5429 mag). Cette contrainte réduit l’effectif des catalogues MUSE
à 57 pour A2744 et 48 pour MACS0416.
Ensuite je souhaite conserver les galaxies qui ne sont pas trop contaminées. Il est donc important
de quantifier la contamination, de plus la contamination doit également prendre en compte la
brillance de la galaxie. En effet, une galaxie faible est plus facilement trop contaminée qu’une
galaxie brillante. Pour ce faire, j’ai utilisé l’image du modèle Sérsic de la galaxie sur la bande K,
ainsi que le modèle total de toutes les autres galaxies du catalogue Vanish. J’ai ensuite mesuré le
flux dans une ouverture de la taille du rayon effectif du modèle sur l’image du modèle Sérsic de la
galaxie (fmod) et sur l’image du modèle total des autres galaxies (ftot). Le critère de contamination
(blend) est alors défini comme : blend = fmod/ftot. Seront alors rejetées toutes les galaxies dont
le critère de contamination sera supérieur à 1, signifiant ainsi que le flux au cœur de la galaxie
provenant des autres galaxies de l’amas est plus important que le flux du cœur de la galaxie. Cette
contrainte réduit encore les effectifs des catalogues MUSE à 46 pour A2744 et 30 pour MACS0416.
Sur les figures 4.1 & 4.2 sont présentées les 2 galaxies avec le critère de contamination le plus
haut ; il est important de garder à l’esprit que le critère de contamination n’est pas seulement
dominé par les contaminations extérieures, il prend aussi en compte la brillance de la galaxie.
Ces galaxies ainsi sélectionnées sont les galaxies qui composent mon échantillon. Cependant,
certaines des ces galaxies sont des images de la même source, et donc les prendre toutes reviendrait
à mettre plus de poids sur une seule source, je n’ai donc sélectionné qu’une image par source. Ce qui
correspond à une nombre de sources unique de 42 pour A2744 et 22 pour MACS0416. Cependant,
les autres images vont être gardées et étudiées, mais elles ne seront pas prises en compte pour les
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relations d’échelles, elles vont nous permettre de tester la méthode mise en place (cf chapitre 7).
La liste de l’échantillon correspondant aux 2 catalogues est présentée tables 4.1 & 4.2.
Comme vous pouvez le voir, certaines galaxies sont identifiées par un * sur leur ID. Cet * signifie
que la galaxie a finalement été rejetée de l’échantillon lorsque son étude précise a été réalisée.
En effet, ces 2 galaxies ne respectaient plus la contrainte de détection sur la bande K. Une autre
galaxie du catalogue MACS0416 est quant à elle identifiée par **. Cette galaxie fait partie du
système 13. Ce système a une autre image en dehors du champ MUSE, du coup elle n’est pas
répertoriée dans les catalogues MUSE. Mais cette image est moins contaminée que celle dans
le champ MUSE. De plus, ce système a une structure spécifique permettant d’identifier avec
certitude l’image en dehors du champ MUSE. J’ai donc implémenté l’autre image dans mon
échantillon en tant qu’image principale de la source. Les deux images sont présentées figure 4.3.
On voit clairement que grâce à la structure atypique de cette source on peut facilement identifier
les 2 images. L’image à droite est celle détectée par MUSE et celle à gauche est celle qui est à la
limite du champ de vue et qui n’est par conséquent pas listée dans le catalogue. On peut voir que
l’image de droite est plus amplifiée que celle de gauche, cependant elle est fortement contaminée
par la galaxie brillante proche. La photométrie va donc être compliquée à mesurer sur la bande
K, mais quasiment impossible sur les images de IRAC, et ce à cause d’une part de la brillance et
de la proximité de la source contaminante, mais également parce que la galaxie est très étendue
et est composée de plusieurs noyaux. On perdra donc inévitablement du flux pour cette galaxie.
J’ai donc décidé d’utiliser l’image de gauche, qui est certes moins amplifiée, mais nettement moins
contaminée.

ID RA DEC Z Mul_sys Mul_num iblend errH errK
8204 3.6071244 -30.3956389 2.9955 ” ” 0.04 0.03 0.09
11626 3.6068676 -30.3855732 2.9422 ” ” 0.33 0.33 0.33
8683 3.5727654 -30.3946121 2.9315 ” ” 0.09 0.04 0.17
2115 3.5938048 -30.4154482 6.5876 ” ” 0.23 0.05 0.54
5353 3.6010732 -30.4039891 6.3271 ” ” 0.81 0.24 0.54
7747 3.6054351 -30.3965962 5.7709 ” ” 0.6 0.18 0.52
8268 3.5907115 -30.3955613 5.6625 18 1 0.33 0.03 0.1
5088 3.6000566 -30.4043929 5.283 22 2 0.68 0.08 0.42
12404 3.5954251 -30.3868158 5.0537 ” ” 0.28 0.03 0.24
12026 3.5957317 -30.386781 5.0537 ” ” 0.28 0.1 0.28
11629 3.5943837 -30.3858036 4.9823 ” ” 0.68 0.14 0.42
10594 3.5823506 -30.3876776 4.8018 ” ” 0.25 0.05 0.36
10338 3.574497 -30.3887736 4.7125 ” ” 0.57 0.06 0.37
10644 3.6042565 -30.3872463 4.6974 ” ” 0.15 0.1 0.37
4321 3.5675589 -30.4062526 4.6315 ” ” 0.44 0.16 0.26
4926 3.6018985 -30.4050066 4.3361 ” ” 0.19 0.03 0.08
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10340 3.5871312 -30.3887818 4.3006 ” ” 0.23 0.03 0.14
3672 3.5693418 -30.4087323 4.0423 ” ” 0.29 0.11 0.29
6510 3.5682143 -30.4003583 4.0253 ” ” 0.33 0.07 0.33
8789 3.5893512 -30.3938605 3.9803 3 1 0.41 0.04 0.05
2104 3.6031803 -30.4157094 3.9538 ” ” 0.77 0.07 0.23
8357 3.6047111 -30.3950583 3.9469 ” ” 0.17 0.11 0.38
2956 3.5782975 -30.4113274 3.8123 ” ” 0.15 0.02 0.1
3016 3.5934451 -30.4108401 3.785 34 1 0.84 0.1 0.51
5624 3.5732545 -30.4029762 3.7794 ” ” 0.38 0.05 0.33
7737 3.6004783 -30.3966468 3.6893 ” ” 0.98 0.08 0.23
3423 3.569293 -30.4096279 3.581 ” ” 0.17 0.05 0.16
3051* 3.5813102 -30.4107268 3.7093 ” ” 0.57 0.19 0.46
6270 3.5956382 -30.4016035 3.5769 4 2 0.21 0.02 0.07
3853 3.6041323 -30.4077049 3.5415 ” ” 0.33 0.19 0.48
10725 3.5960846 -30.3871118 3.4759 ” ” 0.12 0.03 0.1
10669 3.601542 -30.3873907 3.4757 ” ” 0.03 0.03 0.04
11033 3.5936714 -30.3831652 3.3788 ” ” 0.11 0.01 0.05
14518 3.5778434 -30.3812148 3.3756 ” ” 0.06 0.01 0.02
3000 3.568377 -30.4109151 3.3161 ” ” 0.67 0.19 0.54
4933 3.6045736 -30.4047906 3.2466 ” ” 0.48 0.16 0.46
3065 3.5777331 -30.411448 3.2031 ” ” 0.2 0.03 0.03
11196 3.5783291 -30.3832134 3.1508 ” ” 0.16 0.18 0.27
7721 3.5714292 -30.3969498 3.1295 ” ” 0.04 0.01 0.05
7858 3.5749887 -30.3967969 3.1291 ” ” 0.11 0.04 0.07
9621 3.5998201 -30.39117 3.0578 ” ” 0.45 0.23 0.23
5710 3.600079 -30.4029211 3.0537 26 3 0.54 0.07 0.37
5039 3.5761227 -30.404488 5.6625 18 3 0.42 0.05 0.38
8826 3.5887928 -30.3938037 3.9803 3 2 0.4 0.04 0.05
3047 3.593816 -30.4107662 3.785 34 2 0.85 0.23 0.39
5949 3.5921109 -30.4026295 3.5769 4 1 0.62 0.02 0.07

Table 4.1 : Ci-dessus la liste obtenue après la méthode de sélection appliquée sur A2744. ID est l’identi-
fication de la galaxie dans le catalogue MUSE. RA et DEC sont les positions correspondantes. Z est le
redshift de la galaxie dans le catalogue MUSE. Mulsys et Mulnum sont respectivement l’identification
du système et de l’image dans le cas où ces sources seraient multiples. blend est le critère de conta-
mination obtenu lors de la sélection. errH et errK correspondent respectivement aux erreurs sur les
magnitudes obtenues lors de la sélection sur les images F160W de HST et HAWK-I.

La table 4.3 est une table récapitulative de l’évolution de l’effectif des catalogues en fonction

104



Figure 4.1 : Cette mosaïque représente la modélisation de la galaxie en utilisant Vanish. Sur la pre-
mière colonne se trouvent les images initiales utilisées pour la modélisation. Sur la deuxième colonne
se trouvent les images décontaminées par Vanish. Sur la troisième colonne sont présentés les modèles
ajustés par GALFITM, les modèles encadrés en magenta indiquent que ces modèles ont pour magnitude
la limite supérieure définie. Ils représentent donc le modèle le plus brillant envisageable pour la galaxie.
Et la quatrième colonne présente les images résiduelles correspondantes. Sur la première ligne est pré-
senté le traitement sur les images RGB de HST en utilisant les images F160W, F814W et F606W. Sur
la deuxième ligne le traitement sur l’image de HAWK-I. Et sur les troisième et quatrième lignes sont
présentés les traitements sur les images des canaux 1 & 2 de IRAC.
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Figure 4.2 : Idem que pour la figure 4.1 mais pour l’objet S5061.
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ID RA DEC Z Mul_sys Mul_num blend errH errK
N11879 64.0490899 -24.0628666 3.283 26 3 0.42 0.11 0.22
N10216 64.0492294 -24.0681665 3.2921 44 3 0.42 0.05 0.22
N8855 64.0450991 -24.0723323 3.2904 132 1 0.26 0.04 0.07
N8751 64.0455095 -24.0726714 3.2891 134 1 0.63 0.08 0.13
N12248 64.0478465 -24.0620684 6.148 206 2 0.6 0.08 0.23
N16074 64.0376794 -24.0607529 3.6076 303 1 0.18 0.09 0.24
N15522 64.0394182 -24.0588433 3.2918 ” ” 0.1 0.02 0.05
N15293 64.042943 -24.0571842 6.147 ” ” 0.13 0.19 0.45
S8822** 64.0275693 -24.072685 3.2199 13 1 0.26 0.09 0.06
S4861 64.0354356 -24.0846827 4.118 48 1 0.32 0.07 0.31
S8031 64.0249484 -24.0750181 3.4938 35 3 0.28 0.17 0.16
S6285 64.04012 -24.0803043 4.1005 51 1 0.46 0.06 0.25
S7292 64.0229906 -24.0772729 5.3634 33 3 0.61 0.12 0.22
S5061 64.0178328 -24.0837918 3.3287 ” ” 0.99 0.08 0.21
S5114 64.0178238 -24.083729 3.3287 ” ” 0.92 0.08 0.14
S6388 64.0401694 -24.0798693 3.8696 49 2 0.61 0.1 0.33
S5333 64.0336283 -24.0831817 3.441 38 1 0.4 0.1 0.22
S5597 64.0377218 -24.0823888 3.0802 58 2 0.98 0.13 0.26
S6919 64.0237379 -24.0784845 3.9241 EE 2 0.77 0.22 0.36
S8458 64.0254475 -24.0736477 3.1099 67 2 0.79 0.15 0.47
S5706 64.0179641 -24.0820265 3.2047 ” ” 0.07 0.26 0.37
S7973 64.0238444 -24.0749986 3.291 56 3 0.57 0.31 0.53
N15712 64.0464663 -24.0604052 3.238 26 1 0.35 0.09 0.16
N15951 64.0469604 -24.0607876 3.238 26 2 0.28 0.09 0.15
N15280 64.0415559 -24.0599916 3.2905 44 2 0.39 0.1 0.11
N9617 64.0477998 -24.0701417 3.61 303 3 0.56 0.13 0.27
S4573* 64.0350715 -24.0855155 5.3651 33 2 0.32 0.09 0.5
S7677 64.0233858 -24.076123 4.1216 48 3 0.55 0.05 0.15
S5175 64.0374718 -24.0836553 3.4938 35 1 0.62 0.14 0.15
S8450 64.0251921 -24.0735757 3.0754 58 1 0.53 0.15 0.27

Table 4.2 : idem que pour la table 4.1, mais pour l’amas MACS0416.

107



Figure 4.3 : Sur cette figure sont présentées 2 des images du système 13 de MACS0416. En violet est
présenté le champ de vue de MUSE sur cet amas. Et en bleu sont présentées les positions des 2 images.

des différentes contraintes, la figure 4.4 représente également l’évolution de l’effectif de l’échantillon
au cours de la sélection. L’évolution de ces effectifs semble intéressante à discuter. En effet, les
éléments comme la différence notable entre le nombre de galaxies pour A2744 et MACS0416, la
perte brutale du nombre de galaxies pour A2744 lors de la contrainte sur la détection (∼ 67% de
perte) comparée à la perte sur MACS0416 pour la même contrainte (∼ 38% de perte), la différence
de perte entre A2744 et MACS0416 pour la contrainte de la contamination (∼ 20% pour A2744
contre ∼ 38% pour MACS0416.) ou encore la différence entre le nombre d’images multiples dans
MACS0416 et A2744, ont toutes une explication. Pour les comprendre, il est nécessaire de se
pencher sur les données MUSE de ces amas.

Ce genre de problèmes de répartition avec les données MUSE a déjà été identifié et discuté
dans le papier de De La Vieuville et al. soumis. La figure 4.5 illustre bien la différence de nombre
de détections pour les 2 amas. En effet, sur cette figure sont présentés les champs de vue MUSE
projetés dans le plan source à redshift 3.5. De plus, sur ces images est présenté en couleur le
coefficient d’amplification. Les zones pour lesquelles le coefficient d’amplification tend vers l’infini
(très blanc) correspondent aux caustiques associées à l’amas lentille. Les 2 plans sources sont à la
même échelle.
On comprend bien alors la différence entre le nombre initial de galaxies identifiées par MUSE.
En effet, la surface du plan source de A2744 est nettement plus grande que celle de A2744, par
conséquent il semble normal que l’on ait détecté plus de galaxies à redshift > 3 sur A2744 que
sur MACS0416. Cependant, même si les champs MUSE de A2744 couvrent plus de surface sur
le plan source que MACS0416, une partie importante de cette surface se retrouve par conséquent
loin des caustiques de l’amas lentille, donc les galaxies de cette région seront moins amplifiées.
La majorité des galaxies à redshift > 3 ont été détectées en observant leur raie Lymanα. Or
cette raie peut être extrêmement brillante même pour des galaxies avec un continuum faible. Par
conséquent, ces galaxies avec un continuum très faible n’étant pas suffisamment amplifiées ne
seront pas détectées convenablement pour être sélectionnées. Ceci explique la perte importante de
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Figure 4.4 : Cette figure représente l’évolution de l’effectif des catalogues MUSE au fur et à mesure des
contraintes appliquées. L’image de gauche concerne A2744 et celle de droite MACS0416. En jaune sont
identifiées les galaxies rejetées car l’erreur sur la magnitude mesurée était trop grande. En rouge sont
identifiées les galaxies rejetées car elles étaient trop contaminées par rapport à leur brillance. L’échan-
tillon global est composé des galaxies identifiées en vert et en magenta. Les galaxies en magenta sont
les galaxies qui ne seront pas conservées pour les relations d’échelles car elles sont les images de sources
déjà représentées dans l’échantillon. Les galaxies rejetées sont identifiées en jaune. La galaxie ajoutée à
la main est identifiée en vert et sa contre image en magenta.

109



N catalogue
z>3 Nconfid>1 Ndetecte Nisole Nsysteme unique

A2744 180 175 57 45 41
MACS0416 83 77 48 30 22

Table 4.3 : Cette synthèse présente l’évolution du nombre de galaxies de l’échantillon au fur et à me-
sure des contraintes appliquées, pour les 2 catalogues A2744 et MACS0416. Dans ces effectifs, les ga-
laxies qui ont été rejetées ensuite pendant leur modélisation précise ne sont pas prises en compte. Et la
galaxie rajoutée manuellement sur MACS0416 est quant à elle prise en compte dans le comptage.

galaxies lors de l’application de la contrainte de détection lors de la sélection. Pour MACS0416 la
zone couverte est concentrée près des caustiques, par conséquent les galaxies seront effectivement
plus amplifiées mais elles se retrouveront également plus proches du centre de l’amas dans le plan
image, par conséquent il semble normal que les galaxies détectées dans le champ de MACS0416
soient plus souvent contaminées. Une dernière information que l’on peut extraire de la figure 4.5,
c’est la proportion du plan comprise dans la zone multiple. La zone multiple est la zone au sein
de laquelle les sources seront multiples dans le plan image ; elle est délimitée par les caustiques
(cf section 2). On peut donc voir que la zone multiple représente une grande proportion du plan
source de MACS0416, on s’attend donc à ce qu’une grande partie des images détectées soient en
réalité des images de même source. On aura donc une grande proportion d’images appartenant à
des systèmes multiples. Cette proportion est moindre pour A2744. Cet effet est notable dans la
table 4.3, en effet 26% des images étaient d’autres images de sources pour lesquelles une image
était déjà sélectionnée, contre 8% pour A2744.

Il semble donc bien que notre sélection soit cohérente en proportion à ce que l’on pouvait
s’attendre en inspectant les données MUSE utilisées pour établir les catalogues spectroscopiques.
Dans la section suivante, je vais présenter l’échantillon ainsi défini.

4.2 Échantillon Final

Je vais présenter l’échantillon de galaxies établi en utilisant la méthode de sélection présentée
ci-dessus. À la fin de la sélection, toutes les galaxies obtenues (46+ 30 = 76) ont été analysées en
détail. Toutes les galaxies, ainsi que les galaxies contaminantes de ces galaxies, ont été modélisées
en utilisant la quatrième étape de Vanish sur HST et les troisièmes de Vanish HAWK-I et IRAC
(cf chapitre 3). C’est au cours des ces étapes que 2 galaxies ont été rejetées de l’échantillon (1
sur A2744 et 1 sur MACS0416) et qu’une autre galaxie y a été rajoutée manuellement (cf section
4.1). L’échantillon est alors de 45 + 30 = 75 contenant 41 + 22 = 63 galaxies individuelles. Pour
toutes les galaxies n’ayant pas une photométrie IRAC acceptable (dont l’erreur est supérieure
à 2σ ∼ 0.543), j’ai estimé les limites supérieures par la méthode expliquée chapitre 3 ; la figure
4.6 présente la proportion de galaxies détectées (ie photométrie acceptable) sur les images IRAC.
Puis, pour toutes les galaxies, les erreurs systématiques sur la mesure de la photométrie IRAC
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A2744 MACS0416N (GTO)

MACS0416S 

1.1 1.3 1.7 2.5 4 7.2 13 26 51

Figure 4.5 : Cette figure représente les plans sources pour les amas A2744 et MACS0416 avec les va-
leurs d’amplification pour les différentes positions. Ces plans sources correspondent aux champs de vue
MUSE à redshift 3,5. Crédit : Geoffroy de la Vieuville
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Figure 4.6 : L’histogramme cumulé supérieur présente la répartition des redshifts de l’échantillon. En
bleu la proportion du comptage des galaxies observées à travers A2744. Et en rouge celle du comptage
des galaxies observées à travers MACS0416. Le graphe inférieur présente les proportions des galaxies
détectées sur les deux canaux de IRAC (en bleu foncé), des galaxies détectées seulement sur un des
deux canaux (bleu clair), et les galaxies non détectées sur les canaux de IRAC (en gris). Pour les ga-
laxies non détectées, une limite supérieure est utilisée en tant que photométrie.

ont été estimées comme détaillé dans le chapitre 3.
Une fois les modèles ajustés, les paramètres morphologiques ont été utilisés pour déduire la taille
des galaxies dans le plan source ainsi que les coefficients d’amplification correspondants (cf section
3.4.2). Pour certaines galaxies proches des lignes critiques, le coefficient d’amplification dépasse
les 25. Or, comme mentionné par Richard et al. [2006] et Pelló et al. [2004], les coefficients d’am-
plification aussi importants souffrent de non-linéarité des modèles de lentilles et sont dangereux à
utiliser tels quels. La procédure conseillée dans ces articles est d’appliquer une réduction du coef-
ficient d’amplification pour limiter sa valeur à 25 au maximum. Les erreurs utilisées suite à cette
réduction sont définies de telle sorte que les proportions entre l’amplification et l’erreur soient
conservées ; cette procédure ne concerne que 3 images du même système dans mon échantillon.
Ces coefficients d’amplification seront ensuite utilisés pour corriger les photométries mesurées du
facteur d’amplification pour l’ajustement de la SED (cf chapitre 5).

Ainsi donc l’échantillon obtenu durant ma thèse est listé dans l’annexe B. Y sont listées
également les valeurs d’amplification obtenues pour ces galaxies, le type de la galaxie, sa multipli-
cité ainsi que le redshift spectroscopique mesuré avec MUSE. La figure 4.6 présente la distribution
des redshifts de l’échantillon. L’échantillon est composé de 3 galaxies à cassure de Lyman et 60
émetteurs Lymanα.
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Si nous attribuons les phénomènes inexpliqués au ha-
sard, ce n’est que par des lacunes de notre connais-
sance.

Pierre Simon Laplace

5
Ajustement de la Distribution Spectrale d’Énergie

Au cours de ce chapitre, je vais détailler les méthodes et les choix utilisés pour déduire de
la photométrie et de l’amplification mesurées comme exprimé dans le chapitre 3, les propriétés
physiques que l’on peut en déduire ; comme la masse stellaire, le taux de formation stellaire, le
rougissement ou encore l’âge.

5.1 Hyperz

Une fois les photométries mesurées comme expliqué dans le chapitre 3, elles doivent être
corrigées. En effet, la photométrie mesurée est amplifiée par l’amas, il faut donc corriger cette
photométrie en utilisant la formule 3.8, ainsi toutes les magnitudes sont corrigées de l’amplification.
Le coefficient d’amplification peut être utilisé uniformément pour toutes les magnitudes car l’effet
de lentille gravitationnelle est achromatique. Une fois les photométries corrigées obtenues, j’ai
utilisé Hyperz [Bolzonella et al., 2000] pour ajuster la SED de la galaxie. Hyperz est un logiciel
d’ajustement de SED qui permet également d’ajuster le redshift photométrique de la galaxie, pour
ce faire il va se baser sur les changements de couleurs tels que la position de la cassure à 4000 Å
ou celle de Lyman. Pour éviter d’éventuelles dégénérescences et pour améliorer la précision des
propriétés physiques, j’ai utilisé le redshift spectroscopique mesuré avec MUSE.
J’ai utilisé le logiciel Hyperz car j’avais des contacts avec les personnes qui ont travaillé sur ce
logiciel, me permettant ainsi de pouvoir plus facilement interagir avec des spécialistes en cas de
problèmes. J’ai utilisé la version modifiée de Hyperz par Schaerer and de Barros [2009]. Cette
version permet de prendre en compte les contributions à la SED des raies nébulaires.

Hyperz va ajuster des synthèses de population stellaire (cf section 5.1.1) à la SED. Pour
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ce faire, Hyperz va utiliser un algorithme d’ajustement de moindres carrés, le χ2 à minimiser est
défini comme :

χ2 =

Nfilters∑
i=1

[
Fobs,i − b× Ftemp,i

σi

]2
(5.1)

Où Fobs,i, Ftemp,i et σi sont le flux mesuré de la galaxie dans le filtre i, le flux du modèle en train
d’être ajusté dans le filtre i et l’erreur sur le flux mesuré dans le filtre i. b est la constante de
normalisation : en effet les synthèses de population stellaire sont données pour une masse spéci-
fique, il faut donc ajuster la normalisation du modèle pour pouvoir le comparer à la photométrie.
En plus du facteur de normalisation, Hyperz applique des effets de rougissement sur les modèles,
permettant ainsi de pouvoir mieux ajuster les SED. Les synthèses de population stellaire auront
donc une grande importance pour l’ajustement de la SED de la galaxie par Hyperz.

5.1.1 Synthèses de Population Stellaire (SPS)

Je vais vous présenter ici les synthèses de population stellaire utilisées au cours de ma thèse.
Tout d’abord une petite introduction sur ce qu’elles sont. Les synthèses de population stellaire
combinent des modèles théoriques et empiriques d’étoiles individuelles selon des distributions en
masse et en âge. Les SPS sont des librairies dans lesquelles la SED d’une population théorique
d’étoiles est donnée pour différents âges de la population.
En plus des étoiles, les SPS peuvent également prendre en compte les contributions des raies et du
continuum nébulaires, des atmosphères d’étoiles ainsi que de la poussière pour prédire la couleur,
la force des raies ainsi que d’autres propriétés de population observées. Il est important de ne pas
sous-estimer les hypothèses faites lors de leur génération. Les SPS sont des sujets d’études depuis
plusieurs décennies, et une SPS est actuellement bien répandue pour l’ajustement de la SED des
galaxies, c’est celle obtenue par le logiciel GALAXEV http://software.astrogrid.org/p/cea/
latest/cec/config/galaxev/GALAXEV.html présenté dans Bruzual and Charlot [2003] (BC03
pour la suite). En effet, les SPS de BC03 sont les plus généralement utilisées pour ajuster la SED
de galaxie (Stark et al. [2010] , Salmon et al. [2015] , Santini et al. [2017]).
Cependant, il paraît de plus en plus évident que les effets de multiplicité stellaire ont un impact
non négligeable sur l’évolution et sur les propriétés observables d’une population d’étoiles, et c’est
d’autant plus vrai pour les populations jeunes. Or mon échantillon sera composé de galaxies de
faible masse à haut redshift, et donc on s’attend à ce que la population stellaire soit justement
jeune. L’étude présentée dans l’article Sana et al. [2012] a démontré que 70% des étoiles mas-
sives vont échanger de la masse avec un compagnon binaire, influençant ainsi sa structure et son
évolution. D’autres études sur la Voie Lactée ( Duchêne and Kraus [2013] ) ou sur les nuages de
Magellan (Li et al. [2013]) ont montré que 20 − 40% des étoiles de types F,G et K auraient un
compagnon binaire, et près de 100% pour les étoiles de types O et B. De plus, l’étude présentée
dans Eldridge and Stanway [2012] démontre l’efficacité de ces SPS sur les galaxies à haut redshift
et de métallicité sub-solaire.
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De plus les simulations hydrodynamiques utilisant le code SPHINX présentées par Rosdahl et al.
[2018] ont démontré l’impact et la contribution nécessaire des systèmes binaires à la réionisation.
En effet les systèmes binaires ont permis d’obtenir un volume modélisé totalement ionisé à z ∼ 7,
alors que sans leur contribution le volume n’était toujours pas totalement ionisé à z = 6. Il semble
donc important d’utiliser une SPS qui prend en compte les interactions des systèmes binaires.
Voilà pourquoi au cours de ma thèse j’ai utilisé les Synthèses de Population Stellaire fournies par
"Binary Population and Spectral Synthesis" (BPASS) https://bpass.auckland.ac.nz/9.html
présenté dans Eldridge et al. [2017]. L’impact de ce choix sera discuté dans la section 5.4.

Histoire de Formation Stellaire (SFH)

Les dernières SPS de BPASS (v2.2.1) sont fournies avec une Histoire de Formation Stellaire
(SFH) de type SSP (Single Stellar Population), cela signifie que la SFH est considérée comme un
dirac à t = 0. Autrement dit, pour générer les SPS, toutes les étoiles ont été formées à t = 0, puis
tous les modèles vont présenter l’évolution de la SED de la population au fur et à mesure que ces
étoiles vont vieillir. Cependant cette SFH n’est pas la plus physique, en effet il est peu probable
que toutes les étoiles aient le même âge. J’ai donc décidé de déduire de cette SFH une autre SFH
plus intéressante.
Les SFH dérivées de la SSP sont appelées SFH complexes. La plus simple à générer est la SFH
constante. Elle décrit un taux de formation stellaire de la population constant avec le temps.
D’autres, plus difficiles à mettre en place, peuvent décrire un taux de formation stellaire ex-
ponentiellement croissant, ou décroissant. Il est également possible d’imposer un délai avant la
décroissance ou la croissance. Les galaxies que je vais étudier au cours de ma thèse sont des ga-
laxies jeunes, par conséquent une SFH constante va permettre de suffisamment approcher leur
SFH pour l’ajustement de leur SED.

Je vais vous présenter ci-dessous comment j’ai déduit les SPS de BPASS avec une SFH
constante (abréviée par CST) en me basant sur les SPS de BPASS avec une SFH de type SSP
(abréviée par SSP). Pour rappel, les SSP sont présentées sous forme de table avec autant de
lignes que de pas de longueur d’onde souhaités et autant de colonnes que de pas d’âges voulus.
Le premier âge est de 106 ans et la taille du pas est logarithmique tel que le ième âge est de
106+0.1∗(i−1) ans. Donc sur chaque ligne est décrite l’évolution du flux de la population au cours
du temps à la longueur d’onde correspondante à la ligne observée. La masse de la population est
de 106M�.
J’ai décidé d’établir une CST avec un taux de formation stellaire (SFR) de 1M�/an. Et donc la
masse de totale de la population va évoluer avec l’âge de la population. Pour déduire le flux de
cette population au fil du temps pour une longueur donnée, il faut raisonner comme suit. Pour le
premier pas d’âge, donc pour une population de 106 ans, la masse totale est de 106M� ; le flux
(F0) est alors le même que celui de la SSP (f0). Pour le deuxième pas d’âge, la population est âgée
de 106.1 ans, le pas d’âge est donc de 106.1 − 106 (Δt1), il y a donc Δt1 M� qui se sont formées
(car SFR= 1M�/an), et il y a les Δt1 M� formées au cours des premières Δt1 années qui sont
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âgées entre 106 ans pour celles formées à la fin du pas, et 106.1 ans pour celles formées au début
du pas. Le flux résultant (F1) de la population est donc le flux des étoiles âgées de moins de 106

ans, ce qui correspond au flux du premier pas d’âges pour la SSP (f0), plus le flux des étoiles
plus âgées que 106 ans, pour ce flux les étoiles vont être distribuées entre le flux f0 et le flux du
deuxième pas de temps f1. Le SFR étant constant, on définit le flux moyen comme étant f0+f1

2 ,
cependant ce flux moyen correspond à une masse de 106 M� ; or la masse des étoiles concernées
est de Δt1 M�, il faut donc multiplier ce flux moyen par le coefficient Δt1

106 . En propageant ce
raisonnement, on arrive à la formule ci-dessous :

FN (λ) = f0(λ) +

N∑
i=1

fi(λ) + fi−1(λ)

2

Δti
106

(5.2)

Ou si on considère f∗(λ) comme étant le flux correspondant à f(λ) mais rapporté à une population
de 1M� :

FN (λ) = f∗0 (λ)Δt0 +
N∑
i=1

f∗i (λ) + f∗i−1(λ)

2
Δti (5.3)

Avec Δt0 = 106 ans et Δti = 106+0.1i − 106+0.1(i−1). J’ai donc ainsi établi les SPS de BPASS
en considérant une SFH constante de (1 M�/an) que j’utiliserai ensuite pour l’ajustement de la
SED. (On peut noter ici qu’en réalité la version de Hyperz qui m’avait été fournie ne permettait
pas d’utiliser les SPS de BPASS. J’ai donc dû utiliser une partie de la version de Stéphane De
Barros, que j’ai dû ajuster et implémenter dans Hyperz). L’impact et la justification de ce choix
de SFH constante sera discuté plus en détail dans la section 5.5.

Fonction de masse initiale

La fonction de masse initiale (IMF) est également un élément important utilisé pour générer
les SPS. C’est la fonction de probabilité de masse appliquée aux étoiles lors de leur formation.
J’ai choisi d’utiliser les SPS générées en utilisant l’IMF de Salpeter [1955]. Cette IMF décrit cette
fonction de densité de probabilité comme une loi de puissance décroissante avec la masse, pour
des masses typiques d’étoiles allant de 0.1 à 100 M� . Cette relation est illustrée figure 5.1.

Métallicité

La métallicité est également une propriété à déterminer pour choisir la SPS. En effet les
SPS sont générées en utilisant différentes valeurs de métallicité (Z). La métallicité Z est définie
comme :

Z =
mmetaux

mtotale
(5.4)
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Figure 5.1 : Sur cette figure extraite du manuel de Hyperz, on peut voir des exemples d’IMF. Celle
utilisée pour ma thèse est celle de Salpeter, présentée en rouge.
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Avec mmetaux la masse des métaux (tous les éléments plus lourds que He) et mtotale la masse
totale. La métallicité solaire est de 0.0134. Les SPS sont donc fournies pour différentes valeurs
de Z. Pour l’étude des SPS la métallicité solaire (Z�) est approximée à 0.02. Pour choisir la
métallicité la plus adaptée pour l’étude des galaxies de faible masse à haut redshift, je me suis
basé sur les études qui discutent l’évolution de la métallicité en fonction du redshift et de la masse.
Cependant les études mesurant la métallicité ne peuvent pas quantifier tous les métaux, on utilise
alors des traceurs permettant d’estimer la quantité totale de métaux. L’un des plus communs est
l’oxygène. Cette métallicité (A) est définie comme :

A = 12 + log(O/H) (5.5)

Avec O la concentration en oxygène et H celle en hydrogène, la métallicité du soleil dans cette
définition (A� = 8.69). Cette métallicité est donc plus une abondance en oxygène. Ces deux
définitions sont légèrement différentes, cependant elles peuvent être reliées en considérant les
proportions entre l’oxygène et les autres métaux et entre l’hydrogène et l’hélium équivalentes à
celles du soleil, par conséquent :

Z = 0.02× 10A−8.69 (5.6)

Les différentes études sur le sujet (Erb et al. [2006] ; Kewley and Ellison [2008] ; Maiolino et al.
[2008] ; Mannucci et al. [2010] ; Bian et al. [2017] ; Arabsalmani et al. [2018]) s’accordent pour dire
que la métallicité des galaxies diminue à mesure que le redshift augmente, qu’elle augmente avec
la masse et qu’elle diminue quand le taux de formation stellaire augmente. Or je vais m’intéresser
aux galaxies de faible masse à haut redshift, et ce sont également des galaxies génératrices, on
s’attend donc à ce que la métallicité soit faible. Eldridge et al. [2017] confirme que pour des
galaxies de type LAE et LBG à haut redshift : Z < 0.5Z�. Nous verrons par la suite que les
masses stellaires typiques de mon échantillon sont de ∼ 108M�. Pour ces masses et à des redshift
> 3, les métallicités moyennes présentées dans les différentes études listées ci-dessus sont : A < 8.2

pour Erb et al. [2006] ; 7.5 < A < 8 pour Maiolino et al. [2008] ; 8 < A < 8.5 pour Kewley and
Ellison [2008] ; A < 8.5 pour Mannucci et al. [2010] ; 7.5 < A < 8.5 pour Bian et al. [2017] ; A ∼ 7.5

pour Arabsalmani et al. [2018]. J’ai donc estimé la métallicité à A ∼ 8, ce qui correspond, en se
basant sur l’équation 5.6, à une métallicité de Z ∼ 0.004 ; j’ai donc utilisé les SPS de BPASS qui
ont été générées en supposant Z = 0.004.

5.1.2 Loi de rougissement

Une fois les SPS définies, Hyperz va donc parcourir les différents modèles dans la librairie
afin d’identifier celui qui correspond le mieux à la SED mesurée. Pour ajuster au mieux les modèles,
Hyperz va pouvoir modifier quelque peu chaque modèle, en utilisant par exemple le rougissement.
Le rougissement est un effet décrit dans le chapitre 1. C’est en résumé l’effet des poussières sur
le spectre. En effet, les poussières vont capter la lumière dans les faibles longueurs d’ondes pour
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la ré-émettre dans les grandes longueurs d’ondes. Il existe plusieurs modèles de rougissement
qui établissent des lois permettant de modéliser cet effet. L’une des plus répandues est la loi
d’extinction de Calzetti et al. [2000], cependant il est possible que cette loi ne soit pas celle la plus
adaptée pour les galaxies génératrices (Reddy et al. [2012] ; Oesch et al. [2013] : Chevallard et al.
[2013] ; Salmon et al. [2015]), j’ai donc plutôt utilisé la loi d’extinction de Meurer et al. [1999]
(Speagle et al. [2014] ; Santini et al. [2017]).

5.1.3 Raies nébulaires

Une autre possibilité qu’a Hyperz pour modifier les modèles contenus dans les SPS, c’est
d’ajouter au spectre la présence de raies nébulaires. En effet, l’impact des raies nébulaires a été
démontré comme étant fort pour les galaxies à haut redshift (Schaerer and de Barros [2009],de
Barros et al. [2014]). Pour les prendre en compte, j’ai utilisé la version modifiée de Hyperz par
Schaerer and de Barros [2009], permettant d’ajouter au spectre des raies nébulaires. Les différentes
raies seront ajustées uniformément en respectant les rapports de raies présentés par Anders and
Fritze-v. Alvensleben [2003]. Les principales raies sont la raie Lymanα, le doublet [OIII], la raie Hα,
la raie [OII] et la raie Hβ , dont les rapports pour la métallicité sélectionnée sont respectivement
22.2, 4.752 et 1.617, 2.87, 1.791 et 1 par rapport à Hβ . Pour estimer les flux des raies nébulaires,
Hyperz va prendre en compte tout le flux ionisant du modèle (ie le flux à λ < 912 Å) pour en
déduire l’intensité des raies, en l’occurrence c’est la raie Hβ qui est définie comme référente pour
les rapports de raies.
Par conséquent les estimations des raies vont être complètement dégénérées les unes avec les
autres. De plus, comme on peut le voir, la raie Lymanα risque de dominer l’estimation des raies,
car elle va nettement plus contribuer à la photométrie. Pour briser en partie cette dégénérescence,
et pour éviter la dominance de la raie Lymanα, j’ai utilisé les données MUSE. En effet, je sais
que pour les galaxies LBG de mon échantillon il n’y aura pas de raie Lymanα dans le spectre ; j’ai
donc modifié le rapport de la raie Lymanα à 0. Ainsi toutes les autres raies seront ajustées sans
utiliser la raie Lymanα. Pour les LAE de mon échantillon, leurs raies Lymanα ont été mesurées
et étudiées. J’ai pu alors récupérer les flux mesurés de ces raies par de la Vieuville [2017] pour
A2744 et par Richard et al. en prep pour MACS0416. Connaissant le flux de la raie Lymanα, je
l’ai soustrait du flux mesuré sur les filtres contenant la raie Lymanα puis j’ai également changé le
rapport de sa raie à 0. De ce fait, la raie Lymanα ne sera jamais ajustée par Hyperz, sauf pour
les galaxies de type LAE pour lesquelles le flux de la raie Lymanα n’a pas pu être mesuré (1
sur A2744). Le rapport signal sur bruit de la raie n’était pas suffisant pour pouvoir obtenir une
mesure utilisable.

5.2 Estimation des propriétés physiques

Une fois que tous les éléments nécessaires à l’ajustement de la SED ont été sélectionnés et
générés, j’ai pu utiliser Hyperz pour ajuster la SED de toutes les galaxies de mon échantillon afin
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d’en déduire leurs propriétés physiques. J’ai listé ci-dessous les propriétés physiques déduites de
la photométrie ainsi que les méthodes utilisées pour les estimer.

5.2.1 Age

L’âge de la galaxie est estimé par Hyperz, en effet comme expliqué dans la section 5.1.1, les
différents modèles que va pouvoir utiliser Hyperz pour ajuster la SED de la galaxie sont générés
en fonction de l’âge de la population. Par conséquent, une fois que Hyperz à défini le meilleur
modèle qui ajuste la SED de la galaxie, l’âge de la galaxie est donc estimé comme étant l’âge
du modèle. L’âge aura donc une estimation discrète, en fonction des modèles fournis. Pour les
librairies BPASS, les modèles sont incrémentés tous les 106+0.1i ans. J’ai soumis l’estimation de
l’âge par Hyperz à deux contraintes, la première est une limite supérieure : en effet, l’âge de la
galaxie ne devra pas dépasser l’âge de l’Univers au redshift de la galaxie. La deuxième est une
limite inférieure : en effet, les âges des premiers modèles des SPS de BPASS sont un peu trop
jeunes, 1M d’années paraît un peu faible, et donc le modèle risque de ne pas être établi et fiable.
Ce problème a déjà été identifié par Schaerer et al. [2013], qui ont défini une limite inférieure de
50M d’années que j’ai utilisée. Tous les modèles de la SPS âgés de moins de 50M d’années ne
pourront pas être utilisés pour ajuster la SED.

5.2.2 Masse

La masse de la galaxie est une des propriétés les plus importantes pour les relations
d’échelles. Elle est exprimée en M�. De plus, cette propriété est l’une des propriétés les mieux
contraintes. Elle paraît donc être un paramètre de choix pour les comparaisons. Comme expliqué
dans le chapitre 1, la majorité de la masse visible est représentée par les étoiles rouges, elle sera
donc plutôt contrainte par la zone du spectre après la cassure à 4000 Å. Cette zone du spectre
est moins sensible à l’âge, au taux de formation stellaire de la galaxie et à l’extinction due aux
poussières, par conséquent la masse stellaire sera plus stable vis-à-vis de ces perturbations.
La masse estimée par Hyperz découle du facteur de normalisation b de l’équation 5.1. Ce facteur
de flux est converti en facteur de luminosité pour être utilisé en facteur de masse. Ce facteur de
masse est ensuite multiplié par la masse du modèle choisi, permettant ainsi d’obtenir la masse de
la galaxie.
Cependant il y a un problème avec cette masse, c’est que la masse du modèle est une masse
d’étoiles formées, or certaines étoiles formées au début du modèle ne brillent plus, elles ne contri-
buent plus à la luminosité du modèle, ce sont les étoiles mortes. Or ce que l’on mesure en se basant
sur la luminosité des galaxies c’est leur masse stellaire, à savoir leur masse d’étoiles toujours en vie.
Il est donc nécessaire de corriger cette masse fournie pour en déduire la masse stellaire. Le risque
sinon serait d’avoir des masses estimées par Hyperz largement sur-évaluées pour les galaxies dont
le modèle sélectionné pour ajuster la SED serait un modèle âgé (ie beaucoup d’étoiles formées
mortes). Pour ce faire, BPASS fournit des tables qui donnent la proportion, pour les masses des
modèles, de masse d’étoiles survivantes (masse stellaire SM). J’ai donc utilisé les tables fournies,
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pour une SFH de type SSP, que j’ai modifiées pour qu’elles correspondent à la SFH de type
constant utilisée. Ensuite ces tables seront consultées pour convertir la masse estimée par Hyperz
en masse stellaire.

5.2.3 Taux de Formation Stellaire

Le taux de formation stellaire (SFR) est, avec la masse stellaire, l’une des propriétés phy-
siques déduites de la SED d’une galaxie la plus importante. En effet, couplées avec la masse
stellaire, ces deux propriétés nous donnent beaucoup d’informations quant aux processus et méca-
nisme de formation stellaire, voilà pourquoi la relation d’échelle combinée de ces deux propriétés
est le sujet de bon nombre d’études (cf chapitre 7). Le taux de formation stellaire est exprimé en
M�/ an. Hyperz estime le taux de formation stellaire comme suit :

SFRHyperz =
SM

Age
(5.7)

Le problème de cette estimation est la dégénérescence entre les trois principales propriétés phy-
siques déduites de l’ajustement de la SED de la galaxie. Par conséquent toutes les relations
d’échelles déduites de ces propriétés pourraient être simplement le reflet de cette dégénérescence.
Pour la briser, j’ai décidé d’estimer moi-même le SFR des galaxies de mon échantillon.
Pour ce faire, Kennicutt [1998] a révélé plusieurs traceurs fiables du SFR. Les trois principaux
sont en utilisant la raie nébulaire Hα , la raie nébulaire [OII] ou en se basant sur la luminosité du
continuum UV (1500 - 2800 Å). C’est ce troisième traceur qui va nous intéresser ici ; en effet, les
mesures des flux des 2 raies nébulaires utilisables me sont données par Hyperz lors de l’ajustement
de la SED, or je souhaite complètement briser la dégénérescence avec la SM estimée par Hyperz.
La relation permettant d’estimer le SFR en utilisant la luminosité du continuum UV(Lν) définie
par Kennicutt [1998] est la suivante :

SFR = 1.4 10−28 Lν [erg s
−1Hz−1] (5.8)

L’objectif est donc d’estimer Lν seulement en utilisant la photométrie, pour que le SFR ne soit
pas dégénéré avec les propriétés définies par Hyperz. Voici donc la procédure suivie pour calculer
le SFR. Cette procédure est similaire à celle utilisée par Castellano et al. [2012] et Santini et al.
[2017].

Tout d’abord, il va falloir mesurer l’extinction subie par la galaxie pour remonter à la
luminosité intrinsèque du continuum UV. Pour ce faire il faut définir la pente du continuum
(βslope). J’ai alors utilisé les filtres dont la largeur était comprise entre 1280 et 2600 Å au repos
(Santini et al. [2017]). Dans le cas où moins de trois filtres respectaient ces conditions, la limite
supérieure pouvait être étendue jusqu’à la limite de 3500 Å au-delà de laquelle le spectre évolue
considérablement. En effet, il est moins pénalisant de sélectionner un filtre dont la largeur couvre
plus que le continuum UV plutôt que de mesurer la pente du continuum sur seulement 2 points.
Ensuite j’ai effectué une régression linéaire sur les filtres retenus, en définissant leurs coordonnées
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comme (log(λreposfiltre),mfiltre) avec λreposfiltre = λfiltre/(1+z) avec z le redshift de la galaxie, et mfiltre

la magnitude mesurée correspondante. Obtenant ainsi une droite de la forme :

m = alog(λ) + b (5.9)

Avec a et b les paramètres définis par la régression. Cette équation est également définie par
Castellano et al. [2012] comme :

m = −2.5(β + 2.0)log(λ) + c (5.10)

Fournissant ainsi une valeur de β consistante avec la définition originale de la «βslope» de Calzetti
et al. [1994]. J’ai donc estimé la valeur de β comme :

β =
a

−2.5
− 2 (5.11)

Une fois que j’ai obtenu le β, je peux en déduire l’extinction subie par le spectre de la galaxie à
la longueur d’onde de 1600 Å (A1600) en utilisant la loi de Meurer [Meurer et al., 1999] :

A1600 = 4.43 + 1.99β (5.12)

Une fois que j’ai quantifié l’extinction, je peux calculer la magnitude de la galaxie à 1600 Å en
utilisant l’équation 5.10 puis la corriger de l’extinction et en déduire le flux à 1600 Å corrigé de
l’extinction (f c1600) :

f c1600 = 10−0.4(M1600−A1600+48.60) [erg s−1 cm−2Hz−1] (5.13)

Puis enfin j’ai pu en déduire la luminosité à 1600 Å corrigé de l’extinction de la galaxie :

L1600 =
f c1600
1 + z

4πD2
L [erg s−1Hz−1] (5.14)

Avec DL la distance de luminosité en cm. Et enfin j’en ai déduit le SFR de la galaxie en utilisant
la formule 5.8 et en utilisant Lν = L1600 (Castellano et al. [2016],Santini et al. [2017]).
Voici donc comment j’ai pu estimer le SFR des galaxies de mon échantillon sans qu’il ne soit
dégénéré ni avec l’âge, ni avec la masse stellaire.

5.2.4 Estimation des erreurs

Une fois les paramètres physiques estimés, il est important de déterminer l’erreur associée
aux valeurs des paramètres. Pour ce faire, j’ai mis en place une méthode permettant d’estimer les
erreurs sur les paramètres définis par Hyperz en utilisant une méthode Monte-Carlo.
Pour chaque galaxie ajustée par Hyperz, un catalogue contenant 1000 SEDs est généré. Chaque
SED est basée sur la SED mesurée pour la galaxie, (ci-après l’indice ref sera utilisé pour relier à la
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galaxie "de référence"). Toutes les SED sont à nouveau amplifiées en utilisant le coefficient d’am-
plification utilisé précédemment. Puis, pour chaque SED, un nouveau coefficient d’amplification
est aléatoirement sélectionné en perturbant le coefficient d’amplification dans son erreur obtenue
comme présenté dans la section 3.4.2. La distribution est supposée suivre une loi normale d’écart
type l’erreur sur l’amplification. Pour chaque filtre de chaque SED, la magnitude sera sélectionnée
en perturbant magref dans ses erreurs. Les erreurs sont supposées symétriques et représentant
une distribution normale d’écart type la valeur de l’erreur. La SED est ensuite corrigée de l’ampli-
fication en utilisant le coefficient d’amplification aléatoirement sélectionné. Par conséquent, pour
chaque SED générée, les magnitudes de chaque filtre ont été perturbées individuellement dans
les erreurs photométriques d’une part, et également uniformément d’autre part, pour prendre en
compte l’erreur sur le coefficient d’amplification.
Une fois le catalogue simulé obtenu, les propriétés physiques sont déterminées pour chaque SED du
catalogue comme expliqué ci-dessus. Á la fin de cette étape, j’obtiens alors 1000 jeux de propriétés
physiques associés à la galaxie de référence. Les erreurs sur les différentes propriétés physiques
sont déduites de ces 1000 jeux de propriétés physiques. Pour chaque propriété physique, les 1001
(les 1000 SED générées + SEDref ) valeurs sont classées dans un histogramme en utilisant la règle
d’échantillonnage de FreedmanDiaconis. La valeur référente de la propriété est sélectionnée comme
étant le mode de l’histogramme. Les erreurs associées à cette mesure peuvent être asymétriques,
ainsi à la place de définir une erreur on définit 2 limites, une inférieure et une supérieure. Les
limites sont définies de telle sorte que les 68% des valeurs centrales soient comprises entre les
limites inférieure et supérieure.

J’ai pu ainsi obtenir les propriétés physiques des galaxies de mon échantillon ainsi que les
erreurs asymétriques associées, en prenant en compte les incertitudes sur la photométrie ainsi que
sur le modèle de lentille utilisé pour corriger la photométrie de l’amplification.

5.3 Raies nébulaires

Comme indiqué dans la section 5.1.3, les raies nébulaires sont un élément important de la
SED pour le type de galaxies de mon échantillon. Je vais donc dans cette section discuter l’impact
des raies d’émission sur la photométrie des galaxies de mon échantillon, puis je discuterai de la
qualité d’estimation des flux des raies d’émission par Hyperz.

5.3.1 Impact

Aux redshifts de mes galaxies, je sais que les raies nébulaires les plus brillantes sont comprises
dans les photométries mesurées sur certains filtres. Par conséquent ces photométries mesurées ne
proviendront pas totalement du continuum stellaire. Il semble donc important d’essayer de quan-
tifier cette contribution pour comprendre l’impact et l’erreur commise si l’on ne prend pas en
compte les raies nébulaires pour ajuster la SED. Pour estimer l’impact qu’ont les raies d’émission,
j’ai effectué une procédure similaire à celle présentée par Lam et al. [2019]. Cette étude permet
d’estimer la largeur équivalente moyenne de la raie Hα en se basant sur des modèles d’évolution
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de la couleur en fonction du redshift entre les canaux 1 et 2 de IRAC ajustés à l’évolution de
couleur mesurée pour une population de galaxie. J’ai par conséquent étudié l’évolution de la cou-
leur entre canal 1 et canal 2 de IRAC en fonction du redshift de la galaxie. J’ai utilisé le même
échantillonnage en redshift que celui présenté par Lam et al. [2019]. De ce fait, toutes les galaxies
situées dans le même pas de redshift auront la même configuration nébulaire dans les canaux 1
et 2 de IRAC. Les domaines de redshift ainsi que les configurations associées sont résumés dans
la table 5.1.
Le but est de mesurer les couleurs moyennes pour les différents domaines de redshift. Lam et al.
[2019] ont alors empilé ("stacking" en anglais) les images des canaux 1 et 2 des galaxies des diffé-
rents domaines. Ensuite ils ont mesuré la photométrie d’ouverture sur les images compilées, puis
ils en ont déduit la couleur. Le problème pour nous, c’est que mon échantillon est bien plus petit
que celui de Lam et al. [2019] ; il en résulte que si je compile toutes les images, pour certains
domaines de redshift, les galaxies faiblement voire pas détectées sur IRAC vont apporter plus
de bruit à l’image finale que de signal, rendant ainsi l’estimation de la couleur trop incertaine.
J’ai donc effectué des pré-sélections de galaxies pour les différents domaines de redshift avant la
compilation.
Cependant, la sélection risque de biaiser la mesure de la couleur. Voilà pourquoi j’ai effectué plu-
sieurs sélections différentes afin de conforter une éventuelle mesure de l’impact des raies nébulaires
sur la photométrie. Pour chaque domaine de redshift, 4 mesures de la couleur ont été réalisées. La
première consiste à compiler les images des galaxies détectées par Vanish, et ce indépendamment
sur le canal 1 et le canal 2, puis j’ai mesuré la photométrie sur les images compilées dans une
ouverture de 0.9′′ comme présenté par Lam et al. [2019]. La couleur est ensuite déduite des 2
photométries. La deuxième mesure est similaire à la première, hormis la sélection qui est diffé-
rente, cette fois les galaxies utilisées pour l’empilement sur le canal 1 et 2 seront celles qui auront
été détectées par Vanish sur l’un ou l’autre des canaux de IRAC. La troisième est semblable à
la deuxième, sauf que cette fois ce sera les galaxies détectées par Vanish sur les deux canaux
de IRAC qui seront utilisées pour l’empilement. Et pour finir, la quatrième méthode utilisera
les magnitudes mesurées avec Vanish des galaxies détectées sur les deux canaux pour estimer la
couleur moyenne. Il semble donc que la méthode # 2 soit celle qui engendre le moins de biais
de sélection car elle semble être celle qui est la moins restrictive. Ce pressentiment est confirmé
par les nombres de galaxies sélectionnées présentés dans la table5.1 .Les évolutions des différentes
couleurs mesurées en fonction du redshift sont présentées figure 5.2.

En se basant sur la figure 5.2, l’impact de la raie [S III] 9068.6 Å n’est pas clair. En effet,
si on se base sur les mesures # 1 et # 2, on peut voir que la couleur est plus bleue lorsque la
raie est présente dans le canal 1 (pas de redshift numéro 1) et elle est plus rouge quand elle se
trouve dans le canal 2 (pas de redshift numéro 2). Cependant, il n’y a pas de claire évolution de la
couleur sur ces 2 pas pour les mesures # 3 et # 4. Il est cependant important de rappeler que la
méthode # 2 me paraît être celle qui engendre le moins de biais de sélection. L’impact de la raie
[S III] 9068.6 Å semble donc être plutôt faible sur la photométrie mesurée sur les images IRAC.
Concernant la raie Hα, l’impact est évident et considérable. En effet on voit clairement que, pour
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Spitzer/IRAC Band Selection #
redshift range Canal 1 Canal 2 1 2 3 4

2.900 < z1 < 3.309 [S III] 9068.6 Å 16/14 18/18 12/12 12/12
3.416 < z2 < 3.829 [S III] 9068.6 Å 8/9 11/11 6/6 6/6
3.856 < z3 < 4.514 Hα [S III] 9068.6 Å 9/7 9/9 7/7 7/7
4.532 < z4 < 4.955 Hα 2/2 2/2 2/2 2/2
5.103 < z5 < 5.329 Hα 0/0 0/0 0/0 0/0

Table 5.1 : Dans ce tableau sont listés les différents domaines de redshift ainsi que les configurations
de raies nébulaires pour les 2 canaux de IRAC établis par Lam et al. [2019]. Sont également présentées
les quantités de galaxies sélectionnées lors des 4 différentes mesures de la couleur. Ces quantités sont
présentées sous la forme : nombrecanal1/nombrecanal2

les domaines de redshifts auxquels la raie est détectée par le canal 1 de IRAC, la couleur entre les
canaux est clairement bleue (>0.5 magnitude). Cette tendance est confirmée pour les 2 domaines
de redshift concernés. La couleur pour laquelle la raie Hα est dans le canal 2, n’a pu être mesurée
avec mon échantillon. En effet, le pas de redshift est très étroit, par conséquent aucune galaxie
détectée de mon échantillon n’est présente dans les différentes sélections. Ce domaine de redshift
est très étroit car au-delà de ce redshift la raie [OIII] va être détectée par le canal 1, donc les
contributions des raies vont se compenser entre les 2 canaux, il sera donc plus délicat de conclure
sur un quelconque impact des raies sur la photométrie.

Quoi qu’il en soit, cette étude qualitative nous permet d’argumenter sans hésitation sur
l’importance de prendre en compte les raies nébulaires dans l’ajustement de la SED. En effet,
la présence ou non de certaines raies importantes (cf section 5.1.3 ) dans les filtres peut contri-
buer largement à la photométrie (∼ 0.5 − 1 mag, pour l’exemple démontré dans cette section),
par conséquent ne pas les prendre pourrait engendrer une mauvaise estimation des propriétés
physiques.

5.3.2 Estimation

Nous avons vu l’importance de la prise en compte des raies nébulaires lors de l’ajustement
de la SED. Je vais donc ici tenter d’évaluer la qualité de l’estimation des raies nébulaires par
Hyperz.
Pour évaluer la qualité, j’ai pu utiliser les flux de raies mesurés à l’aide de l’instrument WFC3
de HST avec un grism. En effet, 3 galaxies de mon échantillon ont été détectées, étudiées puis
présentées dans l’étude «Grism Lens-Amplified Survey From Space» (GLASS) Schmidt et al.
[2016]. Pour ces galaxies, j’ai pu obtenir une mesure du flux de la raie [OII] pour 2 d’entre elles
et une estimation de la limite supérieure pour la troisième.

Sur la figure 5.3, nous pouvons voir que les flux estimés par Hyperz sont consistants avec
ceux mesurés par GLASS à 2σ près pour les flux détectés, et la limite supérieure est respectée pour
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Figure 5.2 : Cette figure présente les différentes mesures de la couleur effectuées pour les différents pas
de redshift. Les pas de redshift sont identifiés par les zones colorées, le code de couleurs est celui utilisé
par Lam et al. [2019]. Les 4 mesures sont artificiellement décalées, horizontalement autour de la valeur
centrale du pas, pour faciliter la lecture.
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Figure 5.3 : La partie de gauche de cette figure présente les spectres extraits et étudiés par GLASS,
avec en rouge l’ouverture utilisée pour mesurer le continuum et en cyan celle pour mesurer le flux de
la raie + continuum. La partie de droite présente la comparaison entre les flux mesurés par GLASS et
ceux ajustés par Hyperz. Les spectres sont classés de bas en haut par ordre croissant de flux.
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le troisième. Toutefois, il semblerait que Hyperz, en utilisant les modèles de BPASS, ait tendance
à sous-estimer les raies d’émission. Cependant le nombre de mesures est trop faible pour pouvoir
affirmer clairement une quelconque tendance. Pour explorer pleinement ce point de discussion,
il faudrait faire un suivi de toutes les sources possibles en utilisant des spectrographes capables
de mesurer les raies d’émissions pour le maximum de raies d’émission de mon échantillon. On
pourrait par exemple utiliser l’instrument MOSFIRE du télescope Keck ou KMOS sur le VLT, leur
plage spectrale me permettrait de pouvoir mesurer les raies [OII] aux redshifts typiques de mon
échantillon. Ou même encore mieux, en utilisant l’instrument «Near InfraRed SPECtrograph»
(NIRSPEC) du futur télescope spatial «James Webb Space Telescope» (JWST), il me permettrait
de pourvoir extraire les spectres de 0.6 à 5 μm. Ces spectres contiendraient ainsi les raies [OII] mais
aussi les raies [OIII] ainsi que la raie [Hα]. Par conséquent, je pourrais vérifier plus en détail les
flux ajustés par Hyperz ainsi que les rapports de raies pour le type de galaxies de mon échantillon.
À noter que A2744 est une des targets prévues pour les premières observations JWST en Early
Release Science (ERS) pour 2021.

Quoi qu’il en soit, avec les données disponibles actuellement, je ne peux que conclure qu’il
semblerait que Hyperz estime convenablement le flux des raies nébulaires de manière relative (une
raie mesurée par GLASS comme plus brillante est également estimée par Hyperz comme plus
brillante), et absolue même s’il pourrait y avoir une légère sous-estimation.

5.4 Impacts du choix des SPS

Un des autres aspects de l’ajustement de SED est le choix des librairies de SPS utilisées.
Pour cette étude, j’ai choisi d’utiliser les librairies BPASS (cf section 5.1.1). Je vais donc dans
cette section discuter de l’impact qu’a eu ce choix sur les mesures des propriétés physiques.

Pour pouvoir les comparer, j’ai estimé les propriétés physiques comme expliqué dans la
section 5.2 en utilisant les librairies BPASS ou BC03. Les SPS de BC03 sont sélectionnées pour
avoir les mêmes caractéristiques que celles de BPASS (5.1.1). Une fois les propriétés obtenues,
j’ai pu comparer la propriété physique la plus importante déduite en utilisant les SPS, à savoir la
masse stellaire.
La comparaison de la masse stellaire est présentée figure 5.4. On peut déduire de cette figure
que les masses stellaires déduites avec l’une ou l’autre des SPS semblent en moyenne consistantes
dans leurs erreurs. Cependant il semble y avoir un décalage systématique, en effet les masses
stellaires déduites en utilisant les SPS de BPASS sont en moyenne plus faibles que celles déduites
en utilisant celles de BC03. Cette tendance est même très importante pour 6 galaxies de mon
échantillon. Il est également clair que les flux des raies nébulaires estimés en utilisant les SPS de
BPASS sont toujours supérieurs à ceux estimés avec BC03, en effet tous les points ont une couleur
rouge, voire blanche.
Sur la figure 5.4, un point est entouré en vert. Ce point est associé à la galaxie qui a la plus
grande différence entre sa masse stellaire estimée en utilisant BPASS ou BC03. Cette galaxie est
numérotée S5061 et elle appartient au champ de vue MACS0416. Sur la figure 5.5 sont présentés
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Me=0.15  MAD=0.03

Me=-0.08  MAD=0.07

Figure 5.4 : Ces 2 figures présentent la différence entre les masses stellaires mesurées en utilisant les
librairies de BC03 et en utilisant celles de BPASS. Sur le graphe supérieur, les 2 mesures sont directe-
ment confrontées avec les erreurs associées. Sur le graphe inférieur, j’ai tracé le logarithme du rapport
en fonction de la masse stellaire estimée par BPASS. En vert est identifié le point avec la plus grande
différence, c’est la galaxie S5061 de MACS0416.

les 2 ajustements de SED pour les 2 différentes SPS, les χ2 obtenus en utilisant les 2 SPS sont
similaires : 1.1 pour BPASS contre 1.5 pour BC03. On peut constater que la photométrie en bande
K est davantage ajustée par le continuum pour BC03 que pour BPASS. On peut nettement voir
que les raies nébulaires de BPASS sont bien plus brillantes que pour BC03. De ce fait, le continuum
visible au repos est plus brillant pour BC03 que pour BPASS, entraînant une quantité plus grande
de masse d’étoiles rouges et donc la masse stellaire de BC03 est globalement plus importante
que celle de BPASS ; de plus, pour obtenir un continuum visible nettement plus brillant que le
continuum UV, l’âge prédit est bien plus vieux que celui de BPASS. Il semblerait donc bien que
les écarts de masses stellaires observés soient bien liés à l’estimation des raies nébulaires.

Il semble donc que les librairies BPASS conduisent à des raies nébulaires plus brillantes,
engendrant ainsi une masse stellaire plus faible. Cette différence entre les flux des raies peut
être prédite en se basant sur les modèles contenus dans les SPS. En effet, l’une des principales
différences entre les librairies BPASS et BC03, c’est que BPASS a pris en compte de manière
plus importante le rôle des étoiles binaires dans le spectre des galaxies (cf section 5.1.1). L’un des
phénomènes des systèmes binaires, c’est qu’ils vont permettre aux cœurs d’étoiles très chaudes de
perdurer, générant ainsi une plus grande quantité de flux ionisant. Ce flux ionisant ( λ < 912 Å)
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Figure 5.5 : Sur cette figure sont présentés les deux ajustements de la SED de l’objet S5061 de
MACS0416 par Hyperz en utilisant les librairies BPASS (au-dessus) et BC03 (au-dessous).

va être capté par l’hydrogène, qui va ensuite le ré-émettre via les raies de recombinaison. Hyperz
va mesurer ce flux pour en déduire l’intensité des raies d’émission (cf section 5.1.3). Si l’on observe
quelques modèles de SPS comme présenté sur la figure 5.4, on voit clairement que le flux ionisant
est plus important pour les modèles de BPASS que pour les modèles de BC03.

En conclusion, si on décide d’utiliser les librairies SPS de type BC03 pour ajuster des LAEs
ou LBGs à haut redshift au lieu d’utiliser d’autres librairies plus adaptées comme BPASS (cf
section 5.1.1), le flux ionisant prédit pour la galaxie sera sous-estimé. Par conséquent, les raies
nébulaires seront plus faibles que la réalité, donc on risque de surestimer la masse stellaire, et de
surestimer l’âge de la galaxie. On a vu que dans la majorité des cas ces écarts sont contenus dans
les erreurs de mesure, toutefois pour certains cas l’écart est plus important, pouvant atteindre
presque un ordre de grandeur. De plus, un biais systématique sur la masse stellaire pourrait
engendrer des erreurs sur les relations d’échelles qui en découlent, car la masse stellaire est la
seule propriété physique, avec l’âge, à être directement impactée par le choix de la SPS utilisée.

5.5 Impacts du choix des SFH

Le choix de la SFH supposée pour générer les SPS utilisées peut avoir un impact important
sur les propriétés physiques déduites de l’ajustement de la SED [Lee et al., 2010], toutefois la masse
stellaire semble être la propriété physique pour l’impact de la SFH serait le plus négligeable [Santini
et al., 2015], or dans notre étude c’est la seule propriété physique utilisée extraite de l’ajustement
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Me=0.55 MAD=0.26

Me=0.07 MAD=0.12

Me=0.21 MAD=0.17

Figure 5.6 : Sur cette figure sont comparées les différentes masses stellaires déduite de l’ajustement de
la SED des galaxies de notre échantillon pour les différentes SFH supposées. Les valeurs de médiane et
les dispersions absolues médianes sont indiquées sur les graphes concernés.

de la SED. Les précédentes études ajustant la SED des galaxies à haut redshift n’utilisent pas
toutes le même type de SFH, Salmon et al. [2015] suppose une SFH constante, Santini et al. [2017]
une SFH croissante puis exponentielle décroissante (de la forme ψ(t) ∝ t2/τ3.exp(−t/τ)) et enfin
Karman et al. [2017] suppose une SFH exponentielle décroissante.

L’étude Reddy et al. [2012] ont utilisé une large échantillon de galaxies, avec des observa-
tions sur une large gamme de longueur couvrant même l’infrarouge, pour tenter de contraindre
la SFH des galaxies génératrices d’étoiles entre z ∼ 2 et ∼ 7. Cette étude a permis de mettre
en évidence que l’utilisation des SFH exponentielles décroissantes entraine une sous estimation
du SFR d’un facteur ∼ 5 − 10. Et même si cette étude démontre une augmentation du SFR au
cours du temps pour les SFH de ces galaxies, les masses stellaires similaires obtenues en prenant
une SFH exponentielle croissante ou une SFH constante ne permettent pas de trancher quant à
la meilleure SFH à utiliser.
J’ai donc décidé d’effectuer la comparaison des differentes masses stellaires en utilisant les ga-
laxies de mon échantillon. Concernant les librairies BPASS je n’ai actuellement que les SFH
population stellaire unique (SSP) ou constante, j’ai donc utilisé les librairies BC03 pour faire
cette comparaison. J’ai utilisé les mêmes SFH que celles comparées par Reddy et al. [2012] à
savoir population stellaire unique (SSP), constante(CSP), exponentielle décroissante (expD) et
exponentielle croissante (expR). Les comparaisons sont présentée sur la figure 5.6. Ce résultat
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Me=-0.11 MAD=0.11

Me=0.08 MAD=0.10

Me=-0.02 MAD=0.12

Figure 5.7 : Sur cette figure sont comparées les différentes masses stellaires déduite de l’ajustement
de la SED des galaxies de notre échantillon pour les différentes SFH supposées. Les SPS BC03 suppo-
sant des SFH exponentielle croissante (expRising) et constante (csp), ainsi que les SPS BPASS suppo-
sant constante (csp). Les valeurs de médiane et les dispersions absolues médianes sont indiquées sur les
graphes concernés.

confirme bien la tendance observée par Reddy et al. [2012] concernant la meilleure consistance
entre la SFH constante et exponentielle croissante, avec toutefois une légère surestimation de
la masse stellaire en utilisant une SFH constante et quelques cas particuliers plus conséquents.
Les différences plus importantes pour les autres SFH confortent donc le choix de les rejeter pour
étudier les populations de galaxies telles que la notre.

L’étude Salmon et al. [2015] quant à elle prend avantage des photométries extraites de
"Cosmic Assembly Near-infrared Deep Extragalactic Legacy Survey" (CANDELS) et Spitzer, ainsi
que des modèles semi-analytiques pour étudier entre autre la SFH des galaxies à haut redshift.
Ils mesurent ainsi une croissance monotone du SFR avec le temps de la forme ψ(t) ∝ t1.4±0.1. Ils
comparent ensuite la meilleure SFH "typique" à utiliser pour les SPS destinées à l’ajustement de
la SED des galaxies à haut redshift. Les SFHs décroissantes sont rapidement écartées en se basant
entre autre sur les résultats de Reddy et al. [2012]. La comparaison se concentre alors ensuite entre
les SFH constantes et exponentielle croissante. De par la croissance différente de celle prédite par
Salmon et al. [2015] les populations vielles auront un taux de formation stellaire anormalement
haut comparé aux observations [Papovich et al., 2001] et aux simulations [Finlator et al., 2006].
De ce fait en réajustant les propriétés physiques de modèles semi-analytiques, Salmon et al. [2015]
démontre que l’utilisation de SFH exponentielle croissante va sous-estimer la masse stellaire et sur
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estimer le SFR. Cette tendance correspond à la différence observée entre les masse stellaire avec
un SFH constante et exponentielle croissante sur la figure 5.6. Par conséquent Salmon et al. [2015]
conseille l’utilisation de SPS supposant une SFH constante pour ajuster la SED des galaxies à
z ≥ 3, avec toutefois une optimisation possible en générant de nouvelle SPS supposant une SFH
de la forme ψ(t) ∝ tγ .

Une autre alternative à la SFH constante qui offre également un bon compromis c’est de sup-
poser une SFH de type "Delay". Cette SFH est généralement de la forme ψ(t) ∝ t/τ2.exp(−t/τ),
elle présente de ce fait une croissance jusqu’à un maximum pour t ∼ τ puis une décroissance. Cette
SFH a été utilisée dans les études récentes [Santini et al., 2017, Iyer et al., 2018], Speagle et al.
[2014] recense également l’utilisation de cette SFH tout comme la SFH constante pour permettre
de minimiser les erreurs sur les paramètres physiques dues au choix de la SFH.
La figure 5.7 présente les différences entre les masses stellaires déduites en utilisant différentes SPS
et SFH avec les masses stellaires obtenues en utilisant les SPS de BC03 supposant une SFH "delay".
On peut constater que la sous-estimation de la masse stellaire en utilisant une SFH exponentielle
croissante identifiée par Salmon et al. [2015] est également observable sur notre échantillon. On
peut également constater que les masses stellaires obtenues avec les SPS de BPASS supposant
une SFH constante fournissent des masses stellaires dont la médiane est la plus proche de BC03
"delay", de plus elles recencent moins de différences catastrophiques (1 avec log(SM/SM) > 0.5,
contre 3 avec BC03 "csp").

Enfin la figure 5.8 compare plus en détails les masses stellaires obtenues en utilisant les
SPS de BPASS supposant une SFH constante, comme défini pour notre étude, avec les masses
stellaires que l’on aurait obtenues en utilisant les SPS BC03 supposant une SFH "delay". On
peut constater que BPASS estime généralement des flux de raies nébulaires plus importants que
BC03 (cf sections 5.1.1 et 5.4). Toutefois, les masses stellaires restent consistantes quelque soit les
SPS/SFH supposées [Speagle et al., 2014, Santini et al., 2015, Salmon et al., 2015]. Par conséquent
nous avons choisi d’utiliser les SPS de BPASS supposant une SFH constante. Néanmoins par
manque de temps nous n’avons pas pu optimiser ce choix, mais dans les perspectives futures le
but sera de calculer les librairies BPASS en supposant une SFH de la forme ψ(t) ∝ tγ , avec des
valeurs de γ consistantes avec les mesures de Salmon et al. [2015].
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Me=0.40  MAD=0.12

Me=-0.02  MAD=0.12

Figure 5.8 : Ces 2 figures présentent la différence entre les masses stellaires mesurées en utilisant les li-
brairies de BC03 avec une SFH "Delay" et en utilisant celles de BPASS avec une SFH "constante". Sur
le graphe supérieur, les 2 mesures sont directement confrontées avec les erreurs associées. Sur le graphe
inférieur, j’ai tracé le logarithme du rapport en fonction de la masse stellaire estimée par BPASS.
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Je n’ai jamais rencontré d’homme si ignorant qu’il
n’eut quelque chose à m’apprendre.

Galilée

6
Capacité d’exploration du processus de sélection

Lorsque l’on étudie et que l’on souhaite caractériser une population de galaxies, il est pri-
mordial de quantifier les biais de sélection que l’on subit en générant l’échantillon qui va nous
permettre de généraliser la population. Un des biais les plus connus est le biais d’Eddington Ed-
dington [1913], ce biais quantifie l’erreur commise en comptant les objets astronomiques (étoiles
ou galaxies) de brillances différentes. En effet, les objets intrinsèquement les plus brillants seront
plus faciles à détecter, et ce sera d’autant plus le cas en regardant des époques plus lointaines.
Si on prend l’exemple des galaxies, plus on va sélectionner des galaxies à haut redshift, plus il
sera difficile d’obtenir des galaxies de faible brillance intrinsèque. Par conséquent, si on ne prend
pas en compte ce biais de sélection, on pourrait conclure que les galaxies à haut redshift sont en
moyenne plus brillantes intrinsèquement que les galaxies à faible redshift. En réalité, c’est juste
parce que les galaxies de faible luminosité intrinsèque à haut redshift n’ont pas pu être détectées
et par conséquent n’ont pas été prises en compte pour la caractérisation.
Pour corriger ce biais de sélection, les études, en champs profonds par exemple, connaissent la
limite de détection de leur instrument et peuvent donc en déduire la limite inférieure de détection
en luminosité intrinsèque, quantifiant ainsi ce biais de sélection. Par contre ce n’est pas si évident
pour les champs lentillés comme ceux utilisés pour ma thèse. En effet, la limite de détection de
l’instrument n’implique pas directement une limite inférieure sur la luminosité intrinsèque. Il est
important de prendre en compte l’effet d’amplification de la lentille gravitationnelle, par consé-
quent une galaxie peu brillante mais très amplifiée pourrait être détectée, alors qu’une galaxie
plus brillante mais peu amplifiée ne le serait pas. De plus, dans cette étude, je ne vais pas faire
de fonction de luminosité, par conséquent je ne suis pas intéressé directement par le comptage ;
je vais étudier les relations d’échelles pour une certaine population , donc je vais être davantage
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intéressé par les zones de relations d’échelles difficiles à peupler afin d’éviter de déduire de fausses
tendances.

Dans ce chapitre, je vais vous présenter la méthode développée au cours de ma thèse afin
de quantifier les biais de sélection pour les différentes zones des relations d’échelles étudiées.
Le principe général va consister à générer des galaxies simulées avec des masses stellaires, des
taux de formation stellaire et des tailles différentes, de les positionner aléatoirement dans le plan
source et de tester si elles auraient pu être conservées par la méthode de sélection (cf section 4.1).
Ainsi je pourrai déduire une probabilité de détection en fonction des paramètres physiques, cette
probabilité sera définie comme ”Complétude”. Ces cartes de complétudes pourront ensuite être
utilisées dans le chapitre 7 afin de corriger les relations d’échelles des biais de sélections, ou pour
confirmer d’éventuels comportements pour les LAEs et LBGs à haut redshift.
Pour définir les cartes de complétudes, j’ai échantillonné la plage de redshift en trois. Les pas
ainsi définis couvrent les plages de redshifts suivantes : z1 < 3.5 , 3.5 < z2 < 4.5 et 4.5 < z3. Ce
découpage est inspiré de celui utilisé par Salmon et al. [2015], cependant la taille de mon échantillon
ne permet pas d’utiliser les plages 4.5 < z < 5.5 et 5.5 < z < 6.5, je les ai donc fusionnées en une
seule plage. Ces domaines de redshift seront également utilisés pour les relations d’échelles. Les
cartes de complétudes seront générées pour les différents pas de redshift séparément.

6.1 Technique estimation

Je vais détailler ici la méthode mise en place pour établir les cartes de complétude pour un
domaine de redshift, toute la méthode a été répétée pour les autres domaines de redshift.

6.1.1 Pré-requis

Le but est donc de générer un catalogue de galaxies simulées dont on déterminera ensuite
la sélection ou non. J’ai estimé la taille du catalogue nécessaire à 40000 galaxies. Ce nombre
conséquent me permet ainsi de couvrir avec suffisamment de galaxies les espaces de paramètres,
souhaités tout en garantissant des ressources et un temps de calcul nécessaires raisonnables (de
l’ordre de 2 jours pour un pas de redshift d’un amas).
La première étape consiste à définir 40000 positions dans le plan source que l’on retrouvera dans
le champ MUSE sur le plan image. Pour ce faire, j’ai sélectionné aléatoirement des positions
comprises entre les positions dans le plan source des galaxies de mon échantillon. Ensuite, en
utilisant Lenstool, j’ai pu passer ces positions dans le plan image, me permettant ainsi de définir
si oui ou non l’une des images correspondant à cette source se trouvait dans le champ de vue
MUSE. Ce tirage et cette sélection sont présentés figure 6.1. On peut voir que cette méthode
n’est pas parfaite car tout le champ de vue MUSE n’est pas peuplé. Toutefois, une proportion
suffisante du champ est couverte, permettant ainsi d’avoir des positions d’images dans les zones
très peuplées et moins peuplées de l’amas. Un nombre de tirages dans le plan source suffisant
devra être utilisé afin d’obtenir 40000 positions différentes dans le plan source conduisant à au
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Figure 6.1 : Cette figure présente les positions explorées dans le plan source (colonne de droite) et les
positions correspondantes des images dans le plan image (colonne de gauche). En magenta sont tracés
les champs de vue MUSE. En cyan sont identifiées les positions dans le plan source qui conduisent à au
moins une image dans le champ de vue MUSE. Les images contenues dans le champ de vue MUSE sont
en cyan. En rouge sont identifiées les positions images et sources hors du champ de vue MUSE.

moins une image dans le champ de vue MUSE. On obtient ainsi une liste de 40000 positions dans
le plan source avec la liste des images correspondantes et leurs amplifications respectives.

Une fois les 40000 positions sélectionnées, les paramètres morphologiques des galaxies sont
aléatoirement tirés. Certains paramètres, comme l’ellipticité ou l’orientation, ont déjà été tirés lors
du premier passage du plan source au plan image, de telle sorte que l’ellipticité est uniformément
sélectionnée entre 0.01 et 1, et l’orientation uniformément entre -180 et 180. Le rayon effectif a
été quant à lui arbitrairement sélectionné à 0.5”. Le but est de tirer le rayon effectif sur le plan
image pour prendre en compte la limite inférieure de mesure du rayon effectif par GALFITM sur les
images HST qui est de 18 mas, et ainsi pouvoir voir son impact sur la complétude. Pour tirer le
rayon effectif de la source, j’ai procédé comme suit.
J’ai tiré aléatoirement le rayon effectif pour l’image la plus amplifiée de la source. Le tirage est
défini comme uniforme en log entre 0.018 et 2”, couvrant ainsi la totalité de mon échantillon
(Remax = 1.68′′). En utilisant l’amplification, j’en déduis le Re dans le plan source que je propage
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à toutes les autres images de la source. Tous les Re des images ayant un Re<0.018” sont modifiés
pour valoir 0.018”, recréant ainsi l’impact de la limite inférieure de mesure.
Ensuite Lenstool est utilisé pour repasser toutes les images dans le plan source, obtenant ainsi
l’amplification de l’image, ainsi que la taille de la source déduite de la taille de l’image. Générale-
ment, la taille de la source déduite de ses images est consistante, sauf pour les images impactées par
la limite inférieure. J’ai donc ainsi une liste d’images avec les positions dans le champ de l’amas,
les propriétés morphologiques de la galaxie dans le plan image, l’amplification, l’identification de
la source à laquelle elle est reliée, ainsi que la taille de cette source déduite de l’image.

J’ai ensuite utilisé une fonctionnalité de Hyperz permettant de générer des SEDs simulées.
Pour ce faire, Hyperz va sélectionner aléatoirement des modèles dans les librairies BPASS fournies
avec des âges > 50M années. Le redshift appliqué au modèle est aléatoirement sélectionné dans la
plage de redshift voulue et en accord avec l’âge du modèle. Le facteur d’échelle est aléatoirement
sélectionné tel que la magnitude du filtre F160W de HST soit comprise entre 22 et 35, et les raies
nébulaires sont utilisées. J’obtiens ainsi en sortie 40000 SED pour les filtres utilisés pendant ma
thèse.
J’ai ensuite perturbé ces photométries simulées dans le but de me rapprocher le plus possible
de vraies photométries. Dans ce but j’ai perturbé toutes les magnitudes HST en suivant une
loi normale d’écart type 0.2 magnitude. Pour la magnitude HAWK-I il est fréquent dans mon
échantillon que la photométrie mesurée soit supérieure à celle du modèle. Pour tenter de reproduire
ce comportement, la perturbation est appliquée asymétriquement pour favoriser les magnitudes
plus brillantes. Et enfin la photométrie IRAC est perturbée en utilisant une loi normale d’écart
type 0.4 magnitude. Les erreurs sur les photométries sont respectivement définies comme valant
0.1, 0.2 et 0.3 mag pour les filtres de HST, HAWK-I et IRAC. Ensuite les propriétés physiques
sont déduites de la photométrie comme expliqué dans le chapitre 5. Ensuite les 40000 SEDs ainsi
que les propriétés physiques associées sont distribuées aux 40000 sources précédemment définies.

Les photométries correspondant aux images des sources sont déduites en utilisant le coeffi-
cient d’amplification de l’image et la SED assignée à sa source. Ensuite, pour chaque image j’ai
exécuté la méthode de sélection présentée chapitre 4, à la différence près qu’avant d’utiliser la
méthode j’ai créé le modèle Sérsic de la source en utilisant GALFITM. Les paramètres morpholo-
giques du modèle sont ceux préalablement définis pour l’image, la photométrie est celle de l’image
déduite et l’indice Sérsic est aléatoirement sélectionné en utilisant une loi uniforme entre 0.5 et 5,
pour chaque bande HST et celle de HAWK-I. Ensuite les modèles générés sont ajoutés aux images
HST et HAWK-I juste avant d’appliquer la méthode de sélection sur l’image.
À la fin de l’étape de sélection, on connaît pour chaque image sa détection ou non. Une source sera
alors définie comme détectée si au moins une de ses images a été sélectionnée. Le rayon effectif de
la source est alors défini comme étant celui défini en utilisant l’image sélectionnée. Dans le cas où
plusieurs images sont sélectionnées, seule l’image la mieux détectée sera prise en compte.
Par conséquent, on obtient à ce moment-là une liste de sources avec des propriétés physiques et
morphologiques définies comme étant sélectionnées ou non. Les cartes de complétude vont alors
être déduites de cette liste.
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6.1.2 Cartes de complétude

Tout d’abord commençons par la carte de complétude sur l’espace des paramètres SFR /
Masse stellaire (SM). La répartition des 40000 sources est présentée sur l’image en haut à gauche
de la figure 6.2, l’échantillonnage utilisé suit la règle de Freedman-Diaconis. On peut voir que la
distribution suit une loi de puissance SFR-SM, les perturbations ajoutées à la photométrie ont
permis d’élargir cette distribution, cependant les librairies SPS ne permettent pas de couvrir la
totalité de l’espace des paramètres (ex : impossible de générer la photométrie d’une galaxie avec
SM = 106 et SFR = 103 en partant des photométries des modèles raisonnablement perturbées)
.
Quoi qu’il en soit, pour chaque sous-groupe, la complétude est définie comme étant la proportion
de sources (appartenant à ce sous-groupe) détectées. La carte de complétude ainsi obtenue est
présentée sur l’image en haut à droite de la figure 6.2. Les valeurs de complétude contenues dans
le polygone cyan de l’image sont considérées comme fiables, en effet ces sous-groupes contiennent
plusieurs dizaines de sources. Cependant tous les sous-groupes à l’extérieur sont trop sensibles au
bruit de poisson. Le problème est que cette image sera utilisée dans le chapitre 7 pour corriger la
séquence principale des biais de complétude, et même si mon échantillon est largement compris
dans le polygone cyan, il pourra arriver très rarement que l’on ait besoin des complétudes au-delà.
C’est pourquoi j’ai dû supposer une complétude pour les sous-groupes extérieurs. J’ai alors émis
l’hypothèse que la complétude était constante orthogonalement à la droite définie par les sous-
groupes les plus peuplés (hypothèse acceptable à l’intérieur du polygone cyan). Cette hypothèse
sera de plus en plus fausse en s’éloignant de la droite, mais les complétudes seront également
de moins en moins utilisées en s’éloignant. Voilà pourquoi j’ai défini les valeurs de complétudes
moyennes le long de la droite en moyennant les sous-groupes orthogonaux. Ces sous-groupes sont
identifiés en magenta et en bleu, ils ont servi à estimer la complétude moyenne pour les sous-
groupes magenta et bleu le long de la droite comme présenté sur l’image en bas à droite de la
figure 6.2.
La carte de complétude finale est alors définie comme suit : tous les sous-groupes contenus dans
le polygone cyan conservent leurs valeurs de complétudes mesurées, et tous les sous-groupes à
l’extérieur du polygone prennent la valeur moyenne orthogonale, comme schématisé sur l’image
en bas à droite de la figure 6.2.

Ensuite, en ce qui concerne la carte de complétude pour l’espace des paramètres Taille/SM,
la figure 6.3 présente la distribution sur l’image de gauche et la carte de complétude correspondante
pour le premier pas de redshift de l’amas A2744. La procédure pour établir la carte de complétude
est la même que pour la carte initiale de l’espace des paramètres SFR/SM. On peut voir que
certains sous-groupes ne sont pas peuplés (identifiés en jaune). Cependant cette carte ne sera
utilisée que qualitativement pour discuter sur la relation Taille/SM présentée dans les résultats
dans le chapitre 7, par conséquent aucune propagation n’est nécessaire car l’espace des paramètres
est suffisamment couvert.
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Figure 6.2 : Cette figure présente les différentes étapes de la génération des cartes de complétudes pour
l’espace des paramètres SFR/Masse stellaire. L’exemple présenté est celui de la carte de complétude
établie pour 2.91 < z < 3.5 pour l’amas A2744. Sur l’image en haut à gauche est présentée la répar-
tition des galaxies simulées sur l’espace des paramètres. Sur l’image en haut à droite, est présentée la
fraction de détection pour chaque sous-groupe. Les sous-groupes en jaune sont des sous-groupes pour
lesquels le nombre de galaxies simulées présentes est nul. Sur l’image en bas à gauche, sont présentées
les valeurs moyennes de complétude définies. Ainsi les deux sous-groupes magenta de l’image ont pour
valeur de complétude la moyenne des 4 sous-groupes magenta de l’image en haut à droite (idem pour
le bleu). Et enfin l’image en bas à droite présente la carte de complétude résultante. Toutes les complé-
tudes des sous-groupes dans la région en cyan ont pour valeurs de complétudes celles correspondantes
sur l’image en haut à droite. Pour tous les autres les complétudes sont déduites de l’image en bas à
gauche comme schématisé en magenta et en bleu.
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Figure 6.3 : Cette figure présente la carte de complétude pour l’espace des paramètres Taille / Masse
stellaire pour 2.91 < z < 3.5 pour l’amas A2744. Sur l’image à gauche est présentée la répartition
des galaxies simulées sur l’espace des paramètres dans les différents sous-groupes. À droite est présen-
tée la carte de complétude, les sous-groupes en jaune sont des sous-groupes pour lesquels le nombre de
galaxies simulées présentes est nul.

6.2 Discussion

Les 12 cartes de complétudes correspondant aux 2 espaces des paramètres pour les 3 pas de
redshift appliqués aux 2 amas, sont présentées figure 6.4. Sur les cartes sont également tracés les
iso-contours de complétude (0.5, 0.75 et 0.95) pour la carte en question (traits pleins) et pour une
autre carte (traits fins). Le principe est de pouvoir discuter ici des différences et des évolutions.
Pour les cartes de A2744, les traits fins correspondent aux cartes de pas de redshift inférieur, et
pour celles de MACS0416 ils correspondent aux cartes de même pas de redshift mais pour A2744.

Intéressons-nous tout d’abord aux cartes de complétude pour l’espace des paramètres
SFR/SM. On peut voir que pour l’amas A2744 les galaxies ayant un redshift compris entre
2.91 < z < 3.5, et assumant un continuum UV correspondant à un taux de formation stellaire de
10M�/an auront : 50% de chance d’être sélectionnées en ayant une masse stellaire de ∼ 107.5M�,
75% de chance d’être sélectionnées en ayant une masse stellaire de ∼ 108.5M� et 95% de chance
d’être sélectionnées en ayant une masse stellaire de ∼ 1010.5M�. La sélection ou non dépendra
principalement de la position de la source ainsi que sa taille. Ces hautes probabilités de détection
pour de telles masses stellaires témoignent bien de l’avantage que nous donnent les lentilles
gravitationnelles. On peut également voir sur la première ligne de la figure 6.4 que, comme on
pouvait s’y attendre, plus le redshift est grand plus les limites de SM et de SFR sont grandes.

140



Une autre information intéressante que l’on peut voir sur ces cartes de complétude est que la
complétude de MACS0416 est plus forte que celle de A2744 à redshift équivalent. Cette différence
est vraisemblablement due au fait que la zone couverte par MUSE pour MACS0416 est petite
et est concentrée sur les positions de fortes amplifications. Ainsi le nombre de galaxies présentes
sera plus faible mais leur chance d’être sélectionnées sera meilleure.

En s’appuyant sur les cartes de complétude pour l’espace des paramètres Taille/SM, on
voit que pour une masse stellaire donnée, la complétude va dépendre de la taille de la galaxie.
En effet, pour une même masse stellaire, plus une galaxie sera grande moins elle aura de chance
d’être sélectionnée. C’est assez intuitif, pour les mêmes propriétés physiques (ie la même SED)
plus une galaxie sera grande plus sa brillance de surface sera faible, par conséquent moins elle aura
de chance d’être sélectionnée. Pour une galaxie ayant un redshift compris entre 2.91 < z < 3.5,
avec un rayon de 1 kpc, elle aura : 50% de chance d’être sélectionnée en ayant une masse stellaire
de ∼ 108.2M�, 75% de chance d’être sélectionnée en ayant une masse stellaire de ∼ 108.75M�
et 95% de chance d’être sélectionnée en ayant une masse stellaire de ∼ 1010M�. La sélection ou
non dépendra principalement de la position de la source ainsi que son taux de formation stellaire.
Encore une fois, on voit que ces complétudes diminuent à mesure que le redshift augmente, et que
les complétudes sont légèrement meilleures pour MACS0416.
Le dernier élément que je souhaiterais discuter sur les cartes de complétude, est l’impact de la
limite inférieure de mesure de la taille par GALFITM sur les images HST. Si l’on regarde la figure
6.3, on voit que malgré cette limite inférieure on a pu fortement peupler (# > 100) l’espace des
paramètres jusqu’à une taille de ∼ 101.8 pc et convenablement (# de quelques dizaines) jusqu’à
∼ 101.7 pc. Ces limites devront être prises en compte pour les discussions du chapitre 7.

Fort de ces discussions et de ces cartes de complétude je vais pouvoir étudier les relations
d’échelles tout en prenant en compte les biais de sélection de ma méthode.
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Figure 6.4 : Cette mosaïque synthétise l’ensemble des cartes de complétude établies pour les diffé-
rents espaces de paramètres. Les 2 premières lignes sont associées à l’espace des paramètres SFR/SM
et les 2 dernières lignes à l’espace des paramètres Taille/SM. Les 3 colonnes correspondent aux trois
pas de redshift utilisés. Les première et troisième lignes sont associées à l’amas A2744, alors que les
deuxième et quatrième le sont à l’amas MACS0416. En traits épais sont présentés les iso-contours de
complétude pour les valeurs 0.5, 0.75 et 0.95. Pour l’amas A2744, les traits fins correspondent aux iso-
contours pour la carte de complétude du pas de redshift précédent. Pour MACS0416, ces traits fins
correspondent aux iso-contours pour les cartes de complétude de l’amas A2744.
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L’astronomie est utile, parce qu’elle nous élève au-
dessus de nous même ; elle est utile, parce qu’elle est
grande ; elle est utile, parce qu’elle est belle

Henri Poincaré

7
Résultats

Maintenant que nous connaissons les propriétés physiques des galaxies de mon échantillon
et que nous avons caractérisé les impacts dus aux différents biais de notre méthodologie, je vais
pouvoir caractériser les relations d’échelles entre les propriétés des galaxies de l’échantillon et les
confronter avec les relations présentes dans la littérature.
Dans un premier temps, je détaillerai la relation d’échelle qui lie la Masse Stellaire (SM) et le
Taux de Formation Stellaire (SFR), ensuite je m’intéresserai à la relation entre la SM et la taille
des galaxies.

7.1 Relation : Masse Stellaire - Taux de Formation Stellaire

Une clé intéressante à la bonne compréhension de l’évolution des galaxies est la relation
entre la SM et le SFR. Cette relation reflète directement les processus de conversion du gaz en
étoiles et les mécanismes de formation de la masse stellaire des galaxies. L’étude d’échantillons
de galaxies importants et variés a permis de révéler l’existence d’une relation bien définie entre
la SM et le SFR, cette relation est appelée «Séquence Principale» (Main Sequence en anglais,
MS pour la suite). Cette MS a été le sujet de bon nombre d’études (Speagle et al. [2014] pour
une synthèse des études antérieures, Salmon et al. [2015], Santini et al. [2017] et Iyer et al. [2018]
pour des études plus récentes). La MS est généralement paramétrée par une loi de puissance de
la forme :

log SFR = αlog M+ β (7.1)
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Avec α la pente de la MS et β sa normalisation. La normalisation est en général exprimée pour
une certaine SM, arbitrairement sélectionnée en fonction de l’échantillon utilisé.
Cependant cette relation ne semble pas universelle, en effet des études ont observé une diminution
de la pente aux grandes masses (1010−11M�) (Magnelli et al. [2014], Whitaker et al. [2014] et
Schreiber et al. [2015]). Cette évolution de la pente aurait lieu à des masses stellaires augmentant
avec le redshift (Tasca et al. [2015], Lee et al. [2015] et Tomczak et al. [2016]), elle serait prin-
cipalement due à la contribution plus grande du bulbe à la masse totale (alors que la formation
stellaire se passe plutôt dans le disque, Schreiber et al. [2015]) et aux effets de ralentissement de
la formation stellaire ("quenching processes" en anglais, Tasca et al. [2015]) . Cette évolution aux
grandes masses peut soulever la question de la validité de la pente aux faibles masses ; en effet, si
les galaxies de forte masse se comportent différemment, peut-être que les galaxies de faible masse
ont elles aussi une relation différente. Il est donc important de caractériser la MS aux faibles SM
pour vérifier et propager la relation.
La présence d’une MS est universellement reconnue et l’augmentation de la normalisation avec le
redshift fait actuellement consensus, reflétant ainsi un fort taux de conversion du gaz en étoiles
dans les premiers temps de l’Univers. Cependant la pente de la MS et son évolution avec le red-
shift sont toujours débattues. Même si les valeurs varient d’une étude à l’autre, les plus récentes
tendent à estimer une pente comprise entre ∼ 0.6 − 1 et ne présentant pas d’évolution avec le
redshift. Les galaxies génératrices d’étoiles auront tendance à suivre la distribution de la MS,
cependant les galaxies fortement génératrices auront tendance à être au-dessus de cette MS, ainsi
pour une certaine SM elles auront un SFR plus grand que celui prédit par la MS. Cette popu-
lation à l’extérieur de la MS reflèterait un scénario de formation stellaire différent de celui des
galaxies appartenant à la MS ; en effet, les galaxies de la MS seraient le fruit d’un processus lent
d’accrétion du gaz du Milieu Inter-Galactique, alors que les galaxies au-dessus seraient plutôt le
résultat d’une fusion entraînant une forte augmentation du taux de formation stellaire (Daddi
et al. [2010], Genzel et al. [2010] et Elbaz et al. [2011]). Cependant cette théorie reste encore
débattue (Narayanan et al. [2012], Kennicutt and Evans [2012], Santini et al. [2014]). Quoi qu’il
en soit, ces galaxies fortement génératrices sont extrêmement rares et ne contribuent donc que très
faiblement au taux de formation stellaire cosmique. Et donc, lorsque l’on s’intéresse aux galaxies
qui suivent la MS, on se rend compte qu’elles ne sont que faiblement dispersées autour de la
relation. La dispersion (notée scat pour "scattering" en anglais) est mesurée entre ∼ 0.2− 0.5 dex

(Salmon et al. [2015], Santini et al. [2017], Iyer et al. [2018]). Cette faible dispersion démontre
une histoire et des mécanismes similaires d’accrétion du gaz pour former puis approvisionner les
galaxies.
Je vais donc maintenant utiliser les galaxies de mon échantillon pour ajuster la relation SFR-SM
qui les lie en fonction du redshift. Le but sera ainsi de voir si la relation à ces faibles masses
correspond aux MS ajustées dans la bibliographie. Je pourrai également comparer les paramètres
de la relation et leur évolution avec le redshift, ainsi que la dispersion, pour voir si aux faibles
masses les galaxies ont des caractéristiques similaires, ou si les similitudes ne se sont installées
que plus tard.
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Pour tenter d’observer l’évolution de la MS avec le redshift, j’ai découpé mon échantillon
en trois sous-échantillons de redshift. Le premier comprend toutes les galaxies ayant un redshift
proche de 3, donc 2.91 < z < 3.5. Le deuxième rassemble les galaxies ayant un redshift proche de
4, à savoir : 3.5 < z < 4.5. Et enfin le troisième est la fusion des galaxies avec un redshift proche
de 5 et de 6, à savoir : 4.5 < z < 6.6 (j’ai dû fusionner les domaines de redshift afin d’avoir un
nombre suffisant de galaxies pour pouvoir ajuster une MS convenable).
Une fois la liste des coordonnées (log SM , log SFR) obtenues pour tous les sous-échantillons,
j’ai ajusté la droite qui représente au mieux la relation. Pour ce faire, j’ai utilisé le programme
HYPER-FIT qui est une méthode de maximisation de la vraisemblance présentée par Robotham and
Obreschkow [2015]. En effet, cette définition permet d’ajuster une droite à une série de coordonnées
tout en prenant en compte et en estimant une éventuelle dispersion autour de la relation. Or nous
savons qu’il y a une dispersion verticale le long de la séquence principale (Rodighiero et al. [2011],
Speagle et al. [2014], Santini et al. [2017], Iyer et al. [2018]), par conséquent cette méthode semble
bien adaptée à l’ajustement de la MS (Davies et al. [2017], Boogaard et al. [2018]). Le programme
HYPER-FIT permet d’ajuster la droite à une série de points fournis de la forme (x, y)i et de
renvoyer les paramètres de la relation de la forme (α, β, σvert) avec α la pente de la droite affine,
β la normalisation de cette droite et enfin σvert la dispersion verticale. Pour l’ajustement de la
droite j’ai décidé de ne pas utiliser d’erreurs sur les coordonnées des points (log SM, log SFR).
En effet, la distribution des erreurs telles que je les ai définies ne suit pas nécessairement une
distribution normale. Par conséquent, pour estimer les erreurs sur les paramètres d’ajustement
de la relation, j’ai procédé à la simulation Monte-Carlo suivante. Cette méthode a été appliquée
pour les 3 sous-échantillons.
J’ai utilisé HYPER-FIT 10000 fois pour définir la relation linéaire ajustant le mieux les galaxies du
sous-échantillon. Pour chaque définition, les coordonnées (log SM , log SFR) de chaque galaxie
étaient sélectionnées aléatoirement parmi toutes les paires de coordonnées obtenues lors de la
simulation Monte-Carlo, utilisée pour définir les erreurs sur les propriétés physiques, présentée
dans la section 5.2.4 (ie points noirs transparents sur la figure 7.3). J’obtiens ainsi 10000 jeux de
paramètres (α, β, σvert) pour la séquence principale.
Néanmoins, avant de pouvoir en déduire les paramètres de la MS ainsi que leur distribution, il faut
garder à l’esprit que mon échantillon, et par conséquent la MS définie, sont affectés par les biais de
sélection dus à la méthode et aux données (cf chapitre 6). Je vais donc vous présenter ci-dessous la
méthode mise en place pour corriger l’ajustement de la séquence principale en utilisant les cartes
de complétudes présentées dans le chapitre 6.

7.1.1 Correction Complétude

Pour estimer les répercussions des biais de méthode et de sélection sur la séquence principale,
j’ai procédé de la manière suivante.
J’utilise la liste des paramètres de la séquence principale obtenus comme expliqué ci-dessus. En
supposant une distribution Gaussienne 2D dans l’espace des paramètres α−β, j’ai sélectionné les
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jeux de paramètres compris dans les 3σ. Par conséquent j’ai pu en déduire 9 valeurs de α allant
de la valeur minimale à la maximale avec un pas constant. Pour chaque valeur de α, j’ai assigné
5 valeurs de β allant de la valeur minimale à la valeur maximale correspondant aux 3 − σ de
la distribution Gaussienne 2D pour la valeur de α en question. Puis pour chaque paire α, β j’ai
assigné 4 valeurs de σvert allant de la valeur minimale à la maximale avec un pas constant. Ces
choix sont motivés par la corrélation entre les paramètres α, β alors que le paramètre σ apparaît
moins corrélé.
J’obtiens ainsi 9× 5× 4 = 180 jeux de paramètres (α, β, σvert)th. Pour chaque jeu de paramètres,
je réalise 100 fois la procédure suivante : je sélectionne aléatoirement N logSM , N étant le nombre
de galaxies potentiellement présentes dans une certaine plage de masse stellaire. De ce nombre
devra découler, une fois la complétude appliquée, un nombre de galaxies détectées cohérent avec
mon échantillon. La plage de masse stellaire est définie pour correspondre à mon échantillon,
soit allant de 106.5M� à 1010M�. La répartition des galaxies est supposée suivre les fonctions
de masses stellaires décrites par Song et al. [2016]. La procédure impose un nombre total (N) de
∼ 200 galaxies pour les deux premiers sous-échantillons de redshift et ∼ 400 pour le troisième,
afin d’obtenir un nombre moyen de galaxies sélectionnées respectivement de ∼ 30, ∼ 20 et ∼ 15.
Je souhaite cependant vérifier si cet ordre de grandeur de centaines de galaxies correspond au
nombre prédit par la fonction de masse stellaire. En effet, si on s’intéresse au deuxième sous-
échantillon de redshift, la densité moyenne de galaxies ayant une masse stellaire comprise entre
106.5 et 1010 M� prédite par Song et al. [2016] est de ∼ 10−2#.dex−1.Mpc−3. Ce qui correspond
à une densité totale de ∼ 5.10−2#.Mpc−3. Les champs de vue projetés sur les plans sources à
z ∼ 4 mesurent respectivement ∼ 3278′′2 et ∼ 785′′2 pour les amas A2744 et MACS0416. Pour
un redshift allant de 3.5 à 4.5 on peut définir le volume de ciel observé avec l’équation suivante :

V =
cV (z2)− cV (z1)

4π
× S[′′2]

36002
×
( π

180

)2
(7.2)

Avec cV (z) le volume comobile total observé pour les 4πsr et S la surface de ciel observée. Pour
l’échantillon de redshift la surface totale est de 4063′′2, je la considère comme étant constante le
long du redshift, et les volumes comobiles sont calculés en utilisant le calculateur cosmologique
http://www.astro.ucla.edu présenté par Wright [2006], en supposant les constantes cosmolo-
giques suivantes : H0 = 70km.s−1.Mpc−1, ΩM = 0.3 et ΩΛ = 0.7. Ce qui correspond à un volume
de ciel de ∼ 3400Mpc3. Obtenant ainsi un nombre de galaxies attendues de ∼ 170. Le nombre
pour le premier sous-échantillon de redshift est similaire ∼ 120 et celui du troisième est plutôt de
l’ordre de ∼ 290. Par conséquent, les nombres et les proportions requis par la méthode semblent
cohérents avec la fonction de masses stellaires.

Une fois les N logSM sélectionnées, j’utilise le jeu de paramètres en cours, pour déduire
le log SFR correspondant à chaque masse stellaire. Ensuite je perturbe verticalement l’ordonnée
des points en considérant une distribution de la perturbation Gaussienne d’écart type le σvert du
jeu de paramètres. Enfin je perturbe les coordonnées de chaque point en supposant des erreurs
sur les paramètres équivalentes à celles observées pour mon échantillon, j’ai alors pris une erreur
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Figure 7.1 : Cette figure représente les résultats d’une itération pour un jeu de paramètres
(α, β, σvet)th, la relation αth, βth est représentée par la droite bleue. En bleu sont présentés les N points
aléatoirement sélectionnés et perturbés en se basant sur les paramètres "théoriques (th)". En rouge
sont les points qui ont été sélectionnés après application de la complétude. En cyan et vert sont res-
pectivement présentés les isocontours de complétude avec les valeurs associées pour les champs de vue
A2744 et MACS0416. La droite en rouge représente les αme, βme mesurés par HYPER-FIT en se basant
sur les points rouges.

de 0.15 dex pour les 2 coordonnées. Une réalisation de procédure pour un jeu de paramètres est
présentée figure 7.1. On a donc à ce stade les points bleus obtenus pour le jeu de paramètres
représenté par la relation bleue.
Chaque point bleu est alors assigné au champ de vue de A2744 ou de MACS0416. La probabilité
d’assignation au champ de vue de A2744 (pA2744) est définie comme :

pA2744 =
SPS
A2744

SPS
A2744 + SPS

MACS0416

(7.3)

Avec SPS
A2744 la surface du champ de vue MUSE de l’amas A2744 projeté dans le plan source,

et SPS
MACS0416 celle de l’amas MACS0416. La probabilité typique qu’une galaxie soit assignée au

champ de vue de A2744 est de ∼ 0.8. On peut ainsi obtenir chaque valeur de complétude pour
la position de la galaxie dans l’espace des paramètres sur les cartes de complétudes de l’amas
présentées dans le chapitre 6. Les isocontours de complétudes ont été superposés à la figure
7.1. Chaque point a alors une probabilité d’être conservé égale à sa complétude. En rouge sont
présentés les points sélectionnés ; il est à ce stade intéressant de remarquer que la répartition des
points dans l’espace des paramètres rappelle celle observée pour mon échantillon (cf figure 7.3).
J’ai utilisé ensuite HYPER-FIT pour ajuster la séquence principale décrite par les objets sélectionnés
(en rouge). La relation obtenue est présentée par la droite rouge sur la figure 7.1.
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Figure 7.2 : Sur cette figure sont représentés les espaces des paramètres des relations SM-SFR. En
noir transparent sont présentées les 180 paires de jeux de paramètres théoriques(th)/mesurés(me). Les
points en rouge représentent les paires de jeux pour lesquelles les 2 paramètres autres que celui en or-
données sont constants dans les jeux "théoriques". Par exemple, pour le graphe central, en rouge sont
représentées les paires de jeux pour lesquelles les jeux "théoriques" avaient les mêmes αth et σth

vert. Puis
pour ces mêmes paires, les deux paramètres "mesurés" autres que celui présenté en abscisse sont ap-
proximés à la moyenne des paramètres des jeux appartenant aux paires en rouges. Je peux donc ainsi
tracer la droite affine : xthi = aijx

me
j +

(
aikx̄

me
k + ailx̄

me
l + bi

)
constante

.

J’obtiens donc ainsi, pour chaque jeu de paramètres, 100 jeux de paramètres mesurés après la
procédure. Je prends ensuite pour chaque paramètre la valeur médiane afin d’obtenir pour chaque
jeu xth = (α, β, σvet)th un jeu xme = (α, β, σvert)me. Fort de ces 180 paires de jeux de paramètres,
j’ai utilisé une fonction python, écrite par Jarno Elonen en 2007, qui se base sur l’étude de Späth
[2004] pour ajuster par minimisation des moindres carrés les matrices A et b de l’équation de
transformation suivante :

xth = Axme +B

⎛
⎜⎝ αth

βth

σthvert

⎞
⎟⎠ =

⎛
⎜⎝
aαα aαβ aασ
aβα aββ aβσ

aσα aσβ aσσ

⎞
⎟⎠
⎛
⎜⎝αme

βme

σme
vert

⎞
⎟⎠+

⎛
⎜⎝b

α

bβ

bσ

⎞
⎟⎠ (7.4)

Cette fonction nous permet d’obtenir tous les coefficients aij et bi en se basant sur toutes les
paires (xth, xme) fournies. Cette méthode suppose donc que la transformation est affine entre les
paramètres, j’ai donc voulu vérifier cette hypothèse.
Sur la figure 7.2 ont été tracés les espaces des paramètres de la relation SFR-SM. On peut ainsi
voir que l’hypothèse des dépendances linéaires semble se vérifier. On peut également remarquer
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que, comme on pouvait s’y attendre, les paramètres xthi dépendent le plus de la valeur xme
i , les

pentes des évolutions i− j avec j �= i sont bien plus faibles et tendent même vers 0.
Les éléments, comme le nombre de galaxies nécessaire pour obtenir un nombre de galaxies

sélectionnées semblable à celui de mon échantillon du même ordre de grandeur que celui prédit par
les fonctions de masses stellaires de Song et al. [2016], la distribution des galaxies sélectionnées dans
l’espace des paramètres similaire à celle observée dans mon échantillon ou encore les corrections
appliquées comparables à celles de Boogaard et al. [2018], tendent à me conforter dans l’idée
que les méthodes et techniques utilisées pour estimer la complétude, les impacts sur la relation
SFR-SM et les corrections appliquées reflètent bien la réalité.
Par conséquent, nous connaissons maintenant la transformation à appliquer aux paramètres de la
séquence principale afin de corriger les impacts des biais de sélections et de méthodes.

7.1.2 Séquence Principale

Cette méthode de correction de la séquence principale en définissant les matrices de trans-
formation est inspirée de celle utilisée par Boogaard et al. [2018]. Je peux donc maintenant trans-
former les 10000 jeux de paramètres (α, β, σvert) mesurés pour en déduire les 10000 jeux de
paramètres réels correspondants. En ajustant un profil Gaussien 2 dimensions sur les paramètres
(α, β), j’ai pu définir le jeu de paramètres le plus probable ainsi que les 38% des jeux de para-
mètres les plus probables, obtenant ainsi la distribution à 1σ des paramètres. Sur la figure 7.3 sont
présentées les séquences principales pour les 3 différents sous-échantillons de redshift. On peut voir
l’évolution de la MS avant (en pointillé) et après (en trait plein) correction de la complétude, ainsi
que la zone comprise dans la dispersion de 1σ. Les paramètres de la séquence principale seront
discutés ci-dessous, ici je vais m’intéresser à l’échantillon en lui-même.
On peut voir que l’échantillon généré pendant cette thèse a permis de peupler l’espace des para-
mètres avec des galaxies observées à des masses plus faibles que toutes les études précédentes. En
effet, on a réussi à contraindre la séquence principale à des masses stellaires, 2 ordres de grandeur
plus faibles que la limite atteinte par Salmon et al. [2015] et presque 1 ordre de grandeur plus faible
que la limite atteinte par Santini et al. [2017], alors même que cette étude utilise, entre autres,
les mêmes amas que nous. Nous pouvons donc voir que l’effet de lentille gravitationnelle sur les
données utilisées, couplé à la méthode développée durant cette thèse, permettent de repousser les
limites d’exploration de l’espace des paramètres.
J’ai, également sur la figure 7.3, ajouté en couleur la largeur équivalente de la raie Lymanα mesu-
rée avec les données MUSE. Actuellement aucune corrélation n’est visible entre la contribution de
la raie Lymanα et la position des galaxies dans l’espace des paramètres. J’ai aussi ajouté l’infor-
mation sur le champ de quel amas a été observé la galaxie : en cercle et en carré sont présentées
les galaxies qui ont été respectivement détectées dans le champ des amas A2744 et MACS0416.
Encore une fois aucune corrélation ou biais n’est observable sur la répartition. Toutefois on peut
clairement identifier la dispersion autour de la séquence principale, la dispersion est consistante
avec les valeurs précédemment identifiées (0.25 - 0.35 dex) (Speagle et al. [2014], Salmon et al.
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Figure 7.3 : Cette figure représente les séquences principales ajustées sur les galaxies de mon échan-
tillon. Les figures en haut à gauche, en haut à droite et en bas à gauche représentent respectivement les
premier, deuxième et troisième échantillons de redshift. Les ronds et les carrés représentent respective-
ment les galaxies de mon échantillon présent dans les champs d’amas A2744 et MACS0416. Ces points
sont coloriés en fonction de leurs largeurs équivalentes de la raie Lymanα. Les points noirs transparents
présents sur le premier graphe représentent les 1000 résultats obtenus pour chaque galaxie lors de la
simulation Monte-Carlo (cf. section 5.2.4). En pointillés est présentée la MS la plus probable mesurée.
En trait plein est présentée la MS la plus probable corrigée des biais de complétude. La zone de couleur
autour présente la zone couverte par les MS comprises dans les 1σ d’erreur. J’ai également respecti-
vement présenté en tirets et en tirets/pointillés les MS obtenues par les études Santini et al. [2017] et
Salmon et al. [2015] pour des redshift similaires.

150



Redshift Number α β8.3 σvert
2.9 ≤ z < 3.5 29 0.81+0.03

−0.03 0.30+0.03
−0.03 0.34+0.03

−0.03

3.5 ≤ z < 4.5 19 0.79+0.15
−0.13 0.14+0.05

−0.05 0.33+0.04
−0.04

z ≥ 4.5 15 0.63+0.26
−0.19 0.10+0.05

−0.07 0.34+0.07
−0.05

Table 7.1 : Dans ce tableau sont listés les différents paramètres des MS ajustées sur les différents sous-
échantillons de redshift. Sont indiqués les plages de redshift, le nombre de galaxies de l’échantillon pré-
sentes dans cette plage ainsi que les 3 paramètres de la MS : la pente : α, la normalisation à 108.3M�
ainsi que la dispersion verticale σvert.

[2015], Santini et al. [2017], Iyer et al. [2018]). Cependant, même si les relations ajustées semble
être bien contraintes, le premier objectif pour la suite va être d’augmenter la taille de l’échan-
tillon pour mieux contraindre les relations et pouvoir découpler les 2 sous-échantillons de redshift
4.5− 5.5 et 5.5− 6.7. En effet, en se basant sur le troisième échantillon de redshift, un minimum
de ∼ 15 galaxies réparties sur 2 ordres de grandeur sont nécessaires pour ajuster convenablement
une relation.

Intéressons-nous maintenant aux paramètres de la séquence principale. Il y a trois para-
mètres : la pente de la droite α, la normalisation de la droite β et le facteur de dispersion des
galaxies autour de cette droite σvert. J’ai décidé d’exprimer la normalisation non pas à l’origine,
mais à la masse stellaire de 108.3. Cette masse stellaire correspond à peu près à la médiane des
masses stellaires de mon échantillon. Par conséquent cette masse stellaire va représenter une zone
à laquelle toutes les relations vont être proches. Et donc la normalisation exprimée pour cette
masse stellaire va être moins corrélée avec la pente, elle va être plus stable. C’est une technique
régulièrement utilisée pour exprimer la normalisation de la séquence principale (Santini et al.
[2017], Iyer et al. [2018], Boogaard et al. [2018]).
La figure 7.4 présente les différents paramètres des séquences principales pour les différents échan-
tillons de redshift. Les distributions des paramètres sont présentées avant (en noir) et après (en
rouge) la correction des biais de complétude. Les valeurs les plus probables pour les paramètres
corrigés et les erreurs typiques associées sont résumées dans la table 7.1. On peut également voir,
sur les graphes, les distributions et corrélations entre les différents paramètres ainsi que l’évolution
de ces distributions avec le redshift sur le graphe en bas à droite. Les évolutions des paramètres
avec le redshift seront discutées plus tard dans cette section. Il est intéressant sur cette figure
de comprendre l’impact du manque de galaxies lors de l’ajustement de la séquence principale.
Sur le troisième sous-échantillon de redshift les distributions s’étalent et les corrélations entre les
paramètres sont plus présentes.
Il est également visible que la correction du biais de complétude est plus importante sur les trois
paramètres pour le troisième sous-échantillon de redshifts. Cette constatation semble être cohé-
rente. En effet, plus on regarde aux grands redshifts, plus les galaxies seront difficiles à détecter,
rendant le sous-échantillon plus sensible aux biais de sélection. De plus, le faible nombre de galaxies
utilisées pour ajuster la séquence principale rend les paramètres plus sensibles à l’échantillon. Il
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Figure 7.4 : Ces 4 différents graphes présentent les distributions des paramètres des séquences princi-
pales, la pente α, la normalisation à 108.3 M� ainsi que la dispersion σvert. Sur les trois premiers sont
présentées les distributions avant (en noir) et après (en rouge) correction des biais de complétude pour
les trois sous-échantillons de redshifts ; les lignes en tirets verticales représentent la médiane ainsi que
les limites contenant les 68% centrés. Sur le quatrième graphe sont présentées les distributions des
paramètres pour les 3 sous-échantillons ; les lignes en tirets verticales représentent les médianes. Le
code couleur est le même que pour la figure 7.3. Ces graphes ont été réalisés en utilisant corner.py
Foreman-Mackey [2016]
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semble encore une fois important d’augmenter la taille de l’échantillon pour la suite de l’étude.
Revenons maintenant sur les valeurs et les évolutions des paramètres en fonction du redshift.

Pour ce faire, je vais me baser sur les figures 7.4 et 7.5. Pour pouvoir comparer les normalisations
entre elles, il est nécessaire de les exprimer à la même masse stellaire de référence. Pour mon
étude j’ai exprimé les normalisations à 108.3 M�, j’ai donc ré-exprimé les normalisations des
autres études, exprimées à des masses stellaires de références toutes différentes, à la même masse
stellaire de référence. Pour ce faire, j’ai utilisé la pente moyenne des pentes correspondant à
toutes les normalisations pour les ré-exprimer à la masse stellaire de 108.3 M�. De ce fait j’ai pu
conserver les évolutions relatives observées dans les études, tout en ramenant les valeurs absolues
à des valeurs comparables avec les miennes.
Sur la figure 7.5 on peut voir que les valeurs obtenues lors de cette étude sont consistantes avec
les autres études (Salmon et al. [2015],Santini et al. [2017], Iyer et al. [2018]). Les valeurs sont
également consistantes avec les relations établies par Speagle et al. [2014] et Iyer et al. [2018].
Pour rappel, l’étude Iyer et al. [2018] a utilisé des galaxies observées à des faibles redshifts et
ayant de faibles masses, dont les paramètres (SM-SFR) ont été propagés en utilisant les SFHs
à de plus grands redshifts. Ces galaxies ainsi modélisées, couplées à quelques observations, ont
permis de peupler et d’ajuster la MS jusqu’à la limite de 106 M�. On s’aperçoit alors que pour
le sous-échantillon de plus grand redshift de mon étude, la valeur de la normalisation tend à
s’accorder davantage avec la relation de Iyer et al. [2018] que de Speagle et al. [2014]. Quoi qu’il
en soit, les valeurs sont en accord avec les 2 relations par leurs erreurs. Les valeurs de dispersion
sont également en accord avec les autres études et on remarque même que la dispersion est
légèrement dans les valeurs hautes tout comme les valeurs de Santini et al. [2017]. Cette tendance
est en accord avec la prédiction d’augmentation de la dispersion pour les faibles masses stellaires
(Santini et al. [2017]), cependant ce résultat est en désaccord avec d’autres études (Whitaker et al.
[2012],Schreiber et al. [2015],Salmon et al. [2015],Kurczynski et al. [2016]) qui n’avaient estimé
aucune évolution de la dispersion avec la masse stellaire ; toutefois aucune de ces études (sauf la
dernière, mais à z < 3) n’a pu étudier la dispersion à des masses stellaires < 109 M�.

En ce qui concerne les évolutions des paramètres avec le redshift, que ce soit pour la pente
ou la dispersion, aucune véritable évolution n’est notable. Les faibles évolutions de diminution de
la pente avec le redshift et l’augmentation de la pente, sont largement prises en compte par les
erreurs. Par conséquent aucune évolution importante ne semble être visible à z > 3. Ce résultat
est en accord avec les précédentes études pour z > 3 (Speagle et al. [2014],Salmon et al. [2015],
Santini et al. [2017], Iyer et al. [2018]).
Toutefois, concernant la normalisation à 108.3 M�, son évolution semble décrire une décroissance
avec le redshift pour z > 3 et pour 7.106 < SM < 5.109. Cette évolution est également confirmée
sur la figure 7.4, et elle n’est pas justifiable par les erreurs. Cette évolution est en opposition avec le
consensus général de l’augmentation de la normalisation avec le redshift pour des masses stellaires
plus grandes que celles de mon échantillon (Santini et al. [2009],Speagle et al. [2014], Schreiber
et al. [2015], Tasca et al. [2015], Salmon et al. [2015], Lee et al. [2015], Tomczak et al. [2016]).
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Figure 7.5 : Cette figure présente l’évolution des paramètres de la séquence principale en fonction du
redshift. Les paramètres obtenus lors de cette étude sont présentés en bleu. Respectivement en jaune,
vert et rouge, sont présentés les paramètres obtenus dans les études Santini et al. [2017], Salmon et al.
[2015] et Iyer et al. [2018]. En rouge et violet sont présentées les relations, ainsi que les erreurs à 1σ as-
sociées, publiées dans les études de Iyer et al. [2018] et Speagle et al. [2014]. Les graphes de gauche, du
centre et de droite présentent respectivement les évolutions de la pente, de la normalisation à 108.3 M�
et de la dispersion intrinsèque de la MS en fonction du redshift.

Cette évolution pourrait sous-tendre une évolution différente pour les galaxies de faibles masses
stellaires. En effet la normalisation reflète l’efficacité de formation stellaire : plus la normalisation
est grande, plus, pour la SM donnée, le SFR est grand. Il semblerait que ces galaxies améliorent
leur efficacité avec le temps. Ces galaxies encore très légères ne sont peut-être pas encore soumises
aux mécanismes qui tendent à réduire l’efficacité de formation stellaire des galaxies. De plus,
à ces masses stellaire-là je n’ai détecté aucune galaxie faiblement génératrice (cf section 7.2), il
semblerait donc que ce type de galaxies soit faiblement représenté, car notre échantillon représente
bien l’efficacité globale de la population (cf figure 8.5). Or, concernant les galaxies de plus grandes
masses, ce type de galaxies est observable, par conséquent au cours du temps de plus en plus de
galaxies finissent par être faiblement génératrices, entraînant petit à petit avec elles l’efficacité
moyenne. Par conséquent, au fur et à mesure que l’Univers évolue, la taille des galaxies augmente
(cf section 7.2 et la figure 7.7), augmentant ainsi leur efficacité (cf section 7.2) et puisque trop peu
(pas) de galaxies se retrouvent faiblement génératrices à ces faibles masses stellaires, l’efficacité
moyenne de ces galaxies de faibles masses augmente.
Toutefois, même si cette évolution semble factuelle au vu des résultats présentés ici, il est difficile de
conclure qu’effectivement aux faibles masses, la normalisation de la séquence principale diminue
avec le redshift. En effet, il est important de prendre du recul sur cette étude : un élément
n’a pas été pris en compte ici, il s’agit des biais de mesure du redshift avec MUSE. En effet,
les méthodes de mesure de redshift nécessitent soit un continuum suffisamment brillant pour
permettre l’identification des raies d’absorption, soit au moins une raie d’émission identifiable,
dont le flux est supérieur à la limite de détection. Pour le type de galaxies de mon échantillon, la
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raie d’émission sera préférentiellement la raie Lymanα. Sachant que les flux de raies respectent
en moyenne des rapports de flux de raies constants [Anders and Fritze-v. Alvensleben, 2003], et
que le SFR des galaxies peut être déduit des flux de raies d’émission. Le SFR peut également
être déduit du continuum UV, or c’est précisément ce continuum qui est détecté dans les données
MUSE pour le redshift des galaxies de mon échantillon. Par conséquent, on peut assimiler la
limite de mesure de redshift avec MUSE par une limite de détection en SFR (que ce soit pour la
raie à détecter ou le continuum suffisant), et pas de limite en Masse Stellaire. La limite en SFR
sera toutefois dispersée par les effets de lentille gravitationnelle. Par conséquent, aux très faibles
masses (typiquement ∼ 107 M�), ne seront détectées que les galaxies ayant un SFR suffisant
pour avoir leurs redshifts identifiés avec MUSE. Par conséquent cette zone sera dominée par les
galaxies fortement génératrices, biaisant ainsi la normalisation à des valeurs plus grandes. Or, si
l’on regarde la figure 7.3 pour le premier sous-échantillon, on peut voir que la MS est ajustée avec
une pente plus faible et par conséquent une normalisation plus forte à 108.3 M� car elle ajuste
le groupe de galaxies à < 3.107 M�. Sans ces galaxies, on voit alors que la normalisation serait
plus consistante avec celles des deux autres sous-échantillons de redshift. De plus on peut voir,
sur la première MS, qu’il semble effectivement y avoir une sorte de limite inférieure en SFR (à
∼ 2.10−1 M�.yr−1) ; cette limite n’a pu être franchie que par une seule galaxie. Cette galaxie
fait partie du système 26 de MACS0416, qui est le système le plus amplifié de mon échantillon
(μ ∼ 25). Dans le deuxième sous-échantillon, la galaxie qui a également un SFR très faible a
un coefficient d’amplification également important(μ ∼ 20), cependant elle n’a pas une masse
stellaire très faible, par conséquent elle ne biaise pas la mesure de la séquence principale.
Pour pallier ce problème, il faudrait prendre en compte la détection MUSE dans l’estimation de la
complétude. Pour ce faire, il faudrait, pour chaque galaxie, simuler lors du calcul de complétude
(cf. 6), supposer de son SFR une valeur typique du flux de la raie Lymanα. Puis une fois la galaxie
amplifiée, obtenir son flux Lymanα, pour ensuite déduire de la complétude de détection MUSE
si oui ou non la galaxie aurait pu faire partie du catalogue MUSE. Ainsi la correction de biais
de complétude de la séquence principale permettrait de prendre en compte cet effet et de mieux
corriger les paramètres de la MS. Cependant il y a 2 problèmes majeurs qui ne m’ont pas permis
de réaliser cette étape supplémentaire pour la correction de complétude.
Le premier est le lien entre la raie Lymanα et le SFR, cette relation est présentée figure 7.6. On
peut donc voir qu’effectivement il y a un lien notable entre le SFR et la luminosité Lymanα.
Cependant, ni la dispersion ni la valeur de luminosité Lymanα ne semblent dépendre du taux
de formation stellaire spécifique, indiquant que le flux ne dépend pas directement de la masse
stellaire.
Par conséquent plus le SFR sera faible plus les probabilités de pouvoir détecter la raie Lymanα

dans les données MUSE seront faibles ; je parle de probabilité car il y a les effets de dispersion
de la relation SFR− LLY α auxquels vient s’ajouter l’effet de lentille gravitationnelle. De ce fait,
aux faibles SM de la séquence principale, les galaxies avec un fort SFR auront plus de probabilité
d’être détectées, ajoutant ainsi une sorte de limite inférieure variable en SFR. Quoi qu’il en soit,
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Figure 7.6 : Cette figure présente le lien entre le SFR et la luminosité Lymanα des galaxies LAE de
mon échantillon. Des relations qualitatives ont été représentées en rouge pour souligner la relation ainsi
que la dispersion dans l’échantillon. La zone en dégradé représente qualitativement les zones les plus
difficiles à détecter.

pour pouvoir contraindre ce lien entre SFR−LLY α, il me faudrait un plus grand échantillon pour
déterminer avec précision la relation ainsi que la dispersion.
Ensuite, il me faudrait la relation entre le fluxLyα observé et la complétude. Cette relation vient
d’être estimée par De La Vieuville et al. soumis pour le champ de l’amas A2744, mais elle ne
l’a pas encore été pour le champ de l’amas MACS0416. Par conséquent cette correction n’a pas
pu être prise en compte et réalisée au cours de cette thèse, mais elle le sera dans les prochaines
évolutions de la méthode.
En conclusion, cette relation de la séquence principale n’est que le résultat préliminaire d’une
méthode alliant la qualité des données les plus récentes ainsi qu’une technique de mesure précise
et minutieuse. Cette méthode doit encore se développer et s’enrichir mais elle présente déjà de
meilleures performances et des résultats comparables aux études précédentes.

7.2 Relation : Taille - Masse stellaire

Passons maintenant à la relation d’échelle entre la masse stellaire et la taille des galaxies. En
effet, le lien entre l’histoire de formations stellaires et leur morphologie reste encore méconnu, et
les processus d’évolution des galaxies au cours de leur histoire sont criblés de mystères. La mesure
de la taille est un point important pour tenter de les comprendre. J’ai, au cours de ce travail,
étudié la taille des galaxies de mon échantillon. Le rayon effectif a été mesuré communément sur
toutes les images HST, puis j’ai utilisé les modèles d’amas pour projeter ce rayon effectif dans le
plan source, obtenant ainsi la taille des galaxies.
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Les récentes études ont pu mettre en lumière certaines évolutions et caractéristiques liant l’histoire
de formations stellaires et la morphologie. En effet, une relation entre la taille et la masse stellaire
à été observée quel que soit le domaine de redshift (Franx et al. [2008], van der Wel et al. [2014],
Bouwens et al. [2017], Whitaker et al. [2017]). De plus, une dichotomie a été observée entre les
galaxies faiblement génératrices d’étoiles (ie type primitif) et les galaxies fortement génératrices
d’étoiles (ie type tardif) : en effet, pour une masse stellaire et un redshift équivalents, les galaxies de
type primitif sont, en moyenne, plus compactes que les galaxies de type tardif (Shen et al. [2003],
Trujillo et al. [2007],Williams et al. [2010], van der Wel et al. [2014], Whitaker et al. [2017]). Et
enfin certaines études ont observé une diminution de la taille moyenne, pour une masse stellaire
donnée, en fonction du redshift (van der Wel et al. [2014], Mosleh et al. [2012]).

J’ai donc vérifié si tous ces comportements se retrouvaient également dans les galaxies de
mon échantillon. La figure 7.8 présente l’évolution de la relation taille - masse stellaire pour les
différents domaines de redshift. Le code couleur représente le taux de formation stellaire spéci-
fique (sSFR = SFR/SM), il démontre ainsi l’efficacité de formation stellaire de la galaxie. Tentons
maintenant de détailler les informations contenues dans cette figure.
Il est important de noter que la taille de l’échantillon est actuellement trop petite pour contraindre
avec précision les évolutions, c’est d’autant plus vrai pour le sous-échantillon de plus grand red-
shift. Toutefois la taille est suffisante pour étudier qualitativement les 2 premières évolutions ainsi
que la répartition globale des galaxies.
La relation entre la masse stellaire et la taille apparaît clairement sur les figures 7.8 et 7.9 ; cette
relation n’avait pas pu être identifiée à des redshifts aussi hauts par l’étude Mosleh et al. [2012] qui
a utilisé les données de champs profonds, ne lui permettant pas de mesurer des tailles plus faibles
que ∼ 300pc ; il n’avait donc pu qu’intuiter cette évolution ; ici, grâce notamment à l’amplification
gravitationnelle, j’ai pu obtenir des tailles de ∼ 80pc permettant ainsi de confirmer cette relation.
Il est intéressant de comparer ces relations avec les relations déduites par van der Wel et al. [2014].
Ces relations ont été ajustées en utilisant un échantillon de galaxies à z ≤ 2.75. Ces galaxies ont
été identifiées comme génératrices d’étoiles (type tardif) ou faiblement génératrices d’étoiles(type
primitif). Pour ce faire, ils ont classé les galaxies en fonction de l’amplitude de la cassure à 4000Å.
L’étude de Whitaker et al. [2017] a porté sur le même type de galaxies et sur les mêmes proprié-
tés physiques, avec en plus une mesure du sSFR permettant d’estimer le sSFR du type tardif à
> 10−9.2 yr−1 et celui du type primitif à < 10−9.8 yr−1. Par conséquent, en comparant les valeurs
de sSFR avec celles obtenues par Whitaker et al. [2017], les galaxies présentées ici sont toutes des
galaxies dites "génératrices d’étoiles" (type tardif). Toutefois on peut dénoter une certaine disper-
sion du sSFR, permettant ainsi de séparer les galaxies fortement génératrices et génératrices. De
ce fait, il faut comparer les relations de mon échantillon avec la relation bleue de van der Wel
et al. [2014]. On remarque alors que les pentes des relations aux faibles masses augmentent. Cette
évolution de la relation ne semble pas être due au biais de complétude.
En effet, si l’on regarde les isocontours de complétude, on remarque qu’effectivement pour une
masse stellaire donnée la complétude augmente à mesure que la taille diminue. Même si, à masse
stellaire fixe, plus la taille diminue, plus la brillance de surface augmente, et donc plus la galaxie
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est facilement détectable, la pente des galaxies de l’échantillon ne semble pas suivre celle des
isocontours de complétude.
Toutefois aucune évolution de la pente n’a été observée ni mesurée en fonction du redshift aux
grandes masses stellaires [van der Wel et al., 2014]. Malgré tout, la figure 7.8 indique qu’il semble-
rait y avoir une évolution de la pente aux faibles masses et à haut redshift. Cette évolution devra
être confirmée une fois que l’échantillon se sera étoffé. Il sera alors pertinent de définir si cette
évolution dépend de la masse stellaire ou du redshift. Il est important de noter également que,
dans l’étude de van der Wel et al. [2014], les rayons effectifs ont été mesurés à 5000 Å au repos,
alors que j’ai mesuré le rayon effectif moyen sur toutes les bandes HST, ce qui correspond à une
longueur d’onde au repos variant de ∼ 1500 à 2500 Å en fonction du redshift (respectivement de
6 à 3). Or plusieurs études ( Kelvin et al. [2012], Vulcani et al. [2014], Kennedy et al. [2016]) ont
identifié une diminution du rayon effectif en fonction de la longueur d’onde, toutefois l’évolution
reste minime entre les longueurs d’ondes au repos de mon étude et 5000 Å. Les évolutions mesurées
par Kelvin et al. [2012] estiment une diminution de ∼ 30% dans le pire des cas (un profil Sérsic
elliposide à z ∼ 6) et ∼ 15% dans le cas le plus favorable ( un profil Sérsic disque à z ∼ 3). Ces
erreurs sont de l’ordre de grandeurs des erreurs sur les mesures. Deplus cette évolution conforte
la différence observée entre mon échantillon et celui de van der Wel et al. [2014].

On peut également remarquer que, pour une masse stellaire donnée, la taille moyenne dimi-
nue en fonction du redshift quel que soit le type de galaxie ; cette évolution est cohérente avec les
études précédentes (Dahlen et al. [2007], Mosleh et al. [2012], van der Wel et al. [2014]). Toutefois
on peut noter que la diminution est plus forte pour les galaxies fortement génératrices que pour les
galaxies génératrices, ce qui est en désaccord avec les observations entre les galaxies génératrices
et faiblement génératrices à plus bas redshift (van der Wel et al. [2014]).
Pour tenter de comprendre cette différence, j’ai tracé l’évolution du rayon effectif moyen en fonc-
tion de l’âge de l’Univers(figure 7.7). Ce rayon effectif est exprimé pour une masse stellaire de
108.5. Pour van der Wel et al. [2014], les valeurs sont extrapolées des relations déduites à de plus
grandes masses stellaires, on suppose ainsi que les différences observées entre mes valeurs et celles
de van der Wel et al. [2014] sont dues aux domaines de redshift.
Les points obtenus par mon étude semblent bien correspondre aux tendances observées à plus
faibles redshifts. L’hypothèse que les différences soient dues aux domaines de redshits semble se
confirmer ici ; toutefois, pour valider ou non cette hypothèse, il sera nécessaire d’étendre mon
échantillon aux plus fortes masses (en augmentant sa taille) et/ou aux plus faibles redshifts. Les
évolutions présentées figure 7.7 semblent dépeindre un scénario qui indiquerait que les galaxies
ayant des dynamiques permettant d’augmenter efficacement leur taille dans les premiers temps
de leur évolution, leur permettent d’atteindre des tailles suffisantes pour restreindre les effets de
ralentissement de formation stellaire et ainsi conserver un taux de formation stellaire spécifique
optimum. Toutefois, cette vitesse de croissance semble atteindre un seuil par la suite, expliquant
ainsi la diminution de croissance présentée par (van der Wel et al. [2014]) plus tard dans l’évo-
lution de l’Univers. Et à l’inverse, les autres galaxies, qui auraient une croissance plus faible,
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Figure 7.7 : Sur cette figure sont présentées les évolutions des rayons effectifs moyens en fonction de
l’âge de l’Univers. Les ronds bleu foncé et bleu clair représentent les données de mon échantillon pour
les galaxies fortement génératrices et les galaxies génératrices d’étoiles. Les carrés rouges et bleus sont
respectivement les normalisations de van der Wel et al. [2014] projetées à 108.5M� pour les galaxies
très faiblement génératrices et fortement génératrices d’étoiles. La projection a été faite en utilisant
la relation et les paramètres pour les différents domaines de redshift présentés par van der Wel et al.
[2014]. Les relations noires représentent les évolutions ajustées par van der Wel et al. [2014] elles aussi

projetées à 108.5M� en utilisant le facteur de projection N8.5 =
(

108.5

5.1010

)ᾱ
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seraient donc plus soumises aux effets de ralentissement de formation stellaire. Par conséquent
ces galaxies présentent un taux de formation spécifique moins efficace. Cependant cette faible
croissance semble plus pérenne au cours de l’évolution de l’Univers.

Pour approfondir la discussion, la figure 7.9 présente la même relation d’échelle, mais cette
fois pour tout l’échantillon. On peut voir que la distribution des galaxies de l’échantillon dans
l’espace des paramètres suit celle observée par Bouwens et al. [2017]. Cette étude a également
pris l’avantage de l’amplification gravitationnelle et des données HFF pour détecter des galaxies
de très faible masse à haut redshift. Le redshift de ces galaxies est un redshift photométrique,
la mesure de la masse stellaire est déduite uniquement de la luminosité mesurée sur les images
HST. On peut également noter que certaines des galaxies de l’échantillon se trouvent dans la
zone où ont été observés des complexes d’amas d’étoiles (SCC) dans l’univers local (Bastian et al.
[2005], Bastian et al. [2006]) . On pourrait donc en déduire que ces galaxies à haut redshift et
de faible masse pourraient contenir ce type de complexe d’amas d’étoiles (Bastian et al. [2006],
Swinbank et al. [2012],Johnson et al. [2017] , Dessauges-Zavadsky et al. [2017]), et même si la
galaxie complète pourrait avoir une taille supérieure, la brillance de surface du reste de la galaxie
pourrait ne pas être suffisante pour être détectée (Bouwens et al. [2017]). Toutefois on peut voir
que la distribution de l’échantillon est uniformément répartie le long de la relation, décrite par
l’échantillon de Bouwens et al. [2017], jusqu’à l’extérieur de la zone des "SCC", supposant ainsi
un scénario d’évolution homogène et continue des propriétés des galaxies entre le moment où elles
pourraient contenir un SCC et le moment où on commencerait à avoir une structure plus typique
des galaxies de type tardif.

Enfin le dernier point sur cette relation d’échelle est l’évolution du sSFR avec la taille.
En effet, on voit clairement sur les figures 7.8 et 7.9 qu’à masse stellaire constante, les galaxies
étendues sont en moyenne plus génératrices que les compactes.
On observe alors bien l’évolution du sSFR en fonction de la taille de la galaxie. Cet effet a déjà été
observé entre les galaxies fortement et faiblement génératrices (Shen et al. [2003], Trujillo et al.
[2007],Williams et al. [2010], van der Wel et al. [2014], Whitaker et al. [2017]), cependant ici j’ai pu
confirmer qu’au sein même des galaxies fortement génératrices, de faible masse et à haut redshift,
il y a cette évolution du sSFR en fonction de la taille. Cette évolution n’a pu être observée par
Whitaker et al. [2017] pour des galaxies de masse stellaire supérieure (M ≥ 109 M�) à plus faible
redshift, qui en avait conclu une dichotomie discontinue entre les galaxies fortement et faiblement
génératrices. Argumentant ainsi une évolution abrupte et rapide des galaxies lors de leur passage
du type tardif au type primitif.
Néanmoins, l’évolution identifiée ici tend à prouver que ce scénario n’est pas valide pour les galaxies
de faible masse à haut redshift. Ici on remarque plutôt une évolution progressive de la compacité et
du sSFR. Il apparaît donc possible que certains éléments, lors de l’évolution des galaxies, tendent
à progressivement restreindre la croissance de certaines galaxies, engendrant leur ralentissement
de formation stellaire. Ainsi on peut supposer que ces galaxies se retrouveront plus tard dans
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Figure 7.8 : Cette figure présente la relation entre la taille et la masse stellaire pour les galaxies des dif-
férents sous-échantillons de redshift. La couleur des points reflète leurs taux spécifiques de formation
stellaire (sSFR). Pour les 3 premiers graphes, les étoiles bleues (leur forme sera dite étoile pleine) et
les étoiles rouges (leur forme sera dite étoile bâton), représentent la valeur moyenne de la taille pour
les galaxies ayant une masse stellaire comprise entre 108 M� et 109 M� et dont le sSFR est respec-
tivement supérieur et inférieur à la valeur médiane. Sur le quatrième graphe, les étoiles pleines et les
étoiles bâtons représentent les étoiles obtenues dans les 3 graphes précédents, le code couleur est celui
des sous-échantillons de redshift. Les droites en tirets bleus et rouges représentent les évolutions ajus-
tées, en utilisant HYPERFIT, en prenant en compte respectivement les galaxies fortement génératrices
et génératrices. La droite en trait plein représente la relation ajustée en utilisant toutes les galaxies du
sous-échantillon. Les droites en pointillés représentent les relations obtenues et présentées par van der
Wel et al. [2014], en bleu la relation pour les galaxies de type tardif et en rouge celle pour les galaxies
de type primitif. Les lignes cyan et vertes représentent les isocontours de complétudes obtenus comme
présenté dans le chapitre 6.
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Figure 7.9 : Cette figure présente la relation entre la taille et la masse stellaire des galaxies de mon
échantillon. La couleur des points reflète leurs taux spécifiques de formations stellaires (sSFR). Les
étoiles rouges et bleues, représentent la valeur moyenne de la taille pour les galaxies ayant une masse
stellaire comprise entre 108 M� et 109 M� et dont le sSFR est respectivement inférieur et supérieur à
la valeur médiane. Les droites en tirets bleus et rouges représentent les évolutions ajustées en prenant
en compte respectivement les galaxies fortement génératrices et génératrices. La droite en trait plein
représente la relation ajustée, en utilisant HYPERFIT, en utilisant toutes les galaxies du sous-échantillon.
Les droites en pointillés représentent les relations obtenues et présentées par van der Wel et al. [2014],
en bleu la relation pour les galaxies de type tardif et en rouge celle pour les galaxies de type primitif.
Les points en arrière-plan gris clair sont les galaxies étudiées par Bouwens et al. [2017] ; ces galaxies ont
également été obtenues en tirant avantage de l’amplification gravitationnelle. Et enfin la zone délimi-
tée en gris clair représente la zone de l’espace des paramètres où ont été observés les complexes d’amas
d’étoiles (Livermore et al. [2015], Bouwens et al. [2017]).
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le type primitif avec toujours leur évolution sSFR-Taille visible. Et d’autres, dépourvues de ces
éléments, resteraient en type tardif sans évolution, jusqu’à l’évènement brutal qui précipitera leur
évolution vers le type primitif.
Ce double scénario permet de concilier les observations de l’étude de Whitaker et al. [2017] et
celles présentées ici, supposant ainsi que les galaxies de type tardif présentant une évolution de
leur sSFR avec la taille à haut redshift et faible masse se retrouve ensuite dans les galaxies de
type primitif à faible redshift et forte masse avec toujours leur même évolution continue du sSFR
avec la taille, clairement identifiée cette fois par Whitaker et al. [2017].

Quoi qu’il en soit, les causes exactes qui tendent à réduire le taux de formation stellaire
pour les galaxies compactes restent sujettes à débat(Dekel and Burkert [2014], Barro et al. [2015],
van Dokkum et al. [2015], Zolotov et al. [2015]). Une raison nécessaire mais pas suffisante au
ralentissement de formation stellaire serait due au noyau de la galaxie qui va se densifier (Bell
et al. [2012], van Dokkum et al. [2014], Whitaker et al. [2015], Barro et al. [2015]). Puis, une fois
que le noyau aura atteint un seuil de densité surfacique, le ralentissement pourra avoir lieu (Dekel
and Burkert [2014], Barro et al. [2015], Zolotov et al. [2015], Tacchella et al. [2016]).
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Connaitre ses forces et ses faiblesses tout en respec-
tant celles des autres, telle est ma vision de la véri-
table intelligence.

8
Discussion

Dans ce chapitre, je vais discuter différents points concernant la méthode et les choix pris lors
de l’étude présentée dans ce manuscrit. Maintenant que nous avons les résultats, il est important
de les confronter aux attentes que nous avions en mettant en place ce sujet de thèse.

8.1 Impact de MUSE

L’un des choix fondamentaux du sujet de cette thèse est l’utilisation des données MUSE
pour améliorer l’étude des propriétés physiques des galaxies à haut redshift. Il paraît donc intéres-
sant de se demander si effectivement les données MUSE ont amélioré significativement la mesure
des propriétés physiques. Pour ce faire, j’ai comparé les propriétés physiques présentées dans cette
thèse avec les propriétés physiques que j’aurais obtenues pour le même échantillon, avec la même
photométrie déduite en utilisant la même méthode présentée dans le chapitre 5 mais cette fois sans
utiliser les données MUSE, me permettant ainsi de voir l’impact qu’ont eu les données MUSE.
Je ne vais cependant pas ici prendre en compte le fait que grâce à MUSE les modèles de len-
tilles d’amas ont considérablement été améliorés (cf chapitre 2), me permettant ainsi d’avoir des
coefficients d’amplification plus précis ainsi qu’une meilleure reconstruction de la taille. Je veux
identifier l’impact qu’ont eu les données de MUSE directement utilisées dans cette thèse, à savoir
le redshift spectroscopique ainsi que le flux de la raie Lymanα.
J’ai donc réajusté la SED des galaxies en utilisant la même méthode, sauf que cette fois j’ai laissé
Hyperz ajuster le redshift photométrique (compris entre 2.91 et 10, afin d’éviter les contamina-
tions des solutions à bas redshift) ainsi que le flux de la raie Lymanα. Tout d’abord voyons la

164



5624 - A2744

S6919 - MACS0416

Figure 8.1 : Sur cette figure sont présentées les différences entre le redshift spectroscopique mesuré avec
MUSE et le redshift photométrique déduit de la photométrie par Hyperz. Sur le graphe supérieur la
distribution des 2 mesures est présentée. Sur le graphe inférieur c’est la différence normalisée qui est
présentée en fonction du redshift spectroscopique. Les 2 galaxies dont la différence normalisée absolue
est supérieure à 15% sont identifiées en vert.
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Avec MUSE
Sans MUSE

Figure 8.2 : Ci-dessus sont présentés les deux ajustements de SED obtenus pour la galaxie 5624-A2744
avec et sans les données MUSE. Les points bleus représentent les magnitudes utilisées pour l’ajuste-
ment. Elles sont toutes similaires dans les 2 cas ici, sauf pour la bande 606. En effet c’est dans cette
bande qu’est mesurée la raie Lymanα pour le redshift de la galaxie. Par conséquent la magnitude la
moins brillante est celle utilisée pour l’ajustement avec les données MUSE, puisqu’on lui a retiré le flux
de la raie (cf chapitre 5). En rouge est présenté l’ajustement avec les données MUSE, et en vert celui
sans.

qualité des redshifts photométriques déduits par Hyperz.
La figure 8.1 présente la comparaison entre les redshifts photométriques ainsi obtenus et

les redshifts spectroscopiques de MUSE. On peut voir que la dispersion moyenne de la différence
relative du redshift est de l’ordre de ±5% et la quasi-totalité de l’échantillon est compris dans
±15%. Cette dispersion est du même ordre que celle observée par Brinchmann et al. [2017], pour les
galaxies du champ profond " Hubble Ultra Deep field" (HUDF), entre les redshifts photométriques
obtenus en utilisant des codes d’ajustement de SED et les redshifts spectroscopiques de MUSE.
Seules deux galaxies ont leur valeur la plus probable à l’extérieur de ces limites. Ces 2 galaxies sont
identifiées en vert sur la figure 8.1. Pour ces deux galaxies, les SEDs comparatives sont présentées
sur les figures 8.2 et 8.3. Pour la galaxie 5624-A2744 (figure 8.2), on voit que la différence de
redshift s’explique par la magnitude de la bande 606. En effet, on peut voir que cette photométrie
est moins brillante que les magnitudes de HST plus rouges, par conséquent Hyperz attribue cette
différence à la cassure de Lyman. Pour la galaxie S6919-MACS0416 (8.3), c’est la magnitude de
la bande 435 qui, pour être justifiée, incite Hyperz à sous-évaluer le redshift de la galaxie. Par
conséquent, on peut voir que fixer le redshift au redshift spectroscopique permet de s’affranchir
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Avec MUSE
Sans MUSE

Figure 8.3 : Idem que la figure 8.2 mais pour la galaxie S6919-MACS0416.

de certains impondérables photométriques.
Toutefois, pour la majorité de l’échantillon, la photométrie est suffisamment bonne pour

permettre à Hyperz de déduire un redshift photométrique très proche du redshift spectrosco-
pique.
Observons maintenant l’impact plus global sur les propriétés physiques. La figure 8.4 résume les
différences observées. Dans le graphe en haut à gauche on peut observer les différences entre la
masse stellaire estimée avec les données MUSE et sans. On peut déjà constater des différences
pouvant aller jusqu’à presque un ordre de grandeur pour certaines galaxies. On peut également
observer une tendance à la sous-estimation de la masse stellaire sans les données MUSE. Toutefois
aucune corrélation directe n’est observable entre les différences de masses stellaires et les diffé-
rences entre les redshifts photométriques et spectroscopiques. Et pour une majorité de l’échantillon
les masses stellaires sont consistantes.
Sur le graphe en bas à gauche sont présentées les différences entre le taux de formation stellaire
estimé avec et sans les données MUSE. Cette fois encore, les deux mesures sont consistantes pour
la majorité des galaxies, toutefois certaines présentent des différences notables. Ici non plus, au-
cune corrélation entre les différences de SFR et les différences de redshift ne semble présente.
Les deux graphes de droite permettent de comparer la combinaison des deux , à savoir les es-
timations obtenues pour le taux de formation stellaire spécifique (sSFR). Cette fois, de par la
combinaison des deux différences sur les estimations de la masse stellaire et du taux de formation
stellaire, la dispersion semble plus prononcée ; on retrouve la propension à la sous-estimation de
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Me = -0.07  MAD = 0.26

Figure 8.4 : Cette figure présente les différences entre les propriétés physiques obtenues avec(MUSE)
et sans (φ) les données MUSE. Le graphe en haut à gauche présente les différences entre les masses
stellaires. Le graphe en bas à gauche présente celles entre les taux de formation stellaire. Le graphe en
haut à droite présente les différences entre les taux spécifiques de formation stellaire. Et enfin le graphe
en bas à droite présente l’évolution de la différence normalisée des taux spécifiques de formation stel-
laire en fonction du taux spécifique de formation stellaire obtenu en utilisant les données MUSE. Les
couleurs des graphes de gauche représentent les différences normalisées entre les redshifts photomé-
trique et spectroscopique, alors que la couleur de gauche représente la différence normalisée des flux de
la raie Hα estimé par Hyperz avec et sans les données MUSE.
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la masse stellaire par la tendance à la sur-estimation du sSFR. J’ai également tracé la différence
relative entre le sSFR avec et sans les données MUSE sur le graphe en bas à droite. On peut donc
voir que, pour la globalité des galaxies de l’échantillon, la valeur de la différence est inférieure à
celle de la mesure. Cependant, pour certaines galaxies, la différence peut aller jusqu’à ∼ 0.8 dex.

Les deux graphes de droite sont coloriés en fonction de la différence du flux de la raie Hα

estimé par Hyperz avec et sans les données MUSE. En effet, comme expliqué dans le chapitre
5, le flux de la raie Lymanα mesuré par MUSE a été utilisé afin de le soustraire au flux total
mesuré dans les bandes pour lesquelles la raie Lymanα a contribué. Le but étant de pouvoir
ainsi enlever la raie Lymanα à la liste des raies à ajuster par Hyperz, permettant ainsi de briser
la dégénérescence entre la raie Lymanα et les autres raies, due aux rapports de raies utilisées
(Anders and Fritze-v. Alvensleben [2003]). Ainsi le flux des raies ajusté avec les données MUSE
est moins dégénéré que sans les données MUSE. Par conséquent, la différence entre les flux de la
raie Hα est un résultat de l’impact qu’a la donnée du flux Lymanα de MUSE. Cependant, aucune
corrélation directe n’est identifiable entre les différences de sSFR et les différences de flux Hα avec
et sans les données MUSE.

Par conséquent, il semblerait que ni l’information du redshift spectroscopique ni la mesure du
flux de la raie Lymanα ne domine les différences observées. Toutefois, même si pour la majorité des
galaxies de l’échantillon les propriétés physiques estimées sans les données MUSE sont consistantes,
pour certaines ces données permettent d’améliorer considérablement l’estimation, de presque un
ordre de grandeur pour certaines. Cette optimisation est primordiale pour une étude comme celle
présentée ici, qui se veut minutieuse et dans le détail de chaque individu. De plus, il est important
de garder à l’esprit que les données MUSE ont permis en amont d’améliorer grandement les
modèles de lentilles d’amas et de ce fait les corrections d’amplification.

8.2 Biais : nature de l’échantillon

Un autre impact de MUSE sur cette thèse vient que le choix d’avoir utilisé uniquement les
catalogues MUSE pour peupler mon échantillon a influencé la nature de l’échantillon.
En effet, mon échantillon est composé de galaxies LAEs (60) en majorité et quelques LBGs (3). Il
est alors légitime de se demander si cet échantillon est réellement représentatif de la population de
galaxies à ce redshift. On pourrait craindre que ce type de galaxies soit en moyenne plus formateur
d’étoiles, biaisant ainsi les relations d’échelles que l’on pourrait déduire de l’échantillon en regard
de la totalité de la population.
Pour identifier si effectivement un tel biais est présent, j’ai procédé comme suit. J’ai utilisé les
catalogues Vanish obtenus sur les 2 champs d’amas étudiés et pour les différentes images utilisées
(7 HST , 1 HAWK-I , 2 IRAC). En me basant sur toutes les photométries ainsi obtenues (>3000),
j’ai utilisé Hyperz pour ajuster les SEDs à ces photométries en laissant à Hyperz le soin de mesurer
le redshift photométrique. Puis j’ai sélectionné toutes les galaxies dont le redshift photométrique
le plus probable était supérieur à 2.91(∼ 700).
J’ai ainsi obtenu grossièrement les redshifts photométriques ainsi que les propriétés physiques de
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l’échantillon de galaxies que j’aurais utilisé si je n’avais pas fait le choix d’utiliser les galaxies iden-
tifiées avec MUSE. Me permettant ainsi de pouvoir comparer la distribution du sSFR (traceur
de l’efficacité de formation stellaire) pour mon échantillon ainsi que l’échantillon photométrique.
Cette comparaison est présentée figure 8.5. Le sSFR permet ainsi de pouvoir comparer directement
les efficacités de formation stellaire des galaxies, de plus de par sa définition, on peut considérer
que le sSFR est invariant de l’amplification, par conséquent je peux directement comparer cette
propriété physique sans avoir à corriger les photométries, de l’échantillon photométrique, de l’am-
plification.
On peut donc clairement voir que les distributions sont bien similaires. Toutefois par souci de
confirmation j’ai effectué un test de KolmogorovSmirnov(KS) en utilisant la fonction python
scipy.stats.ks_2samp. Cette fonction permet de calculer le critère statistique du test de KS et
d’en déduire une probabilité que la distribution de deux échantillons soit similaire. De ce fait,
plus la probabilité est grande (> 10%), plus l’hypothèse que les 2 échantillons suivent la même
distribution ne pourra être écartée. J’ai donc appliqué ce test deux fois. La première fois je l’ai
appliqué entre mon échantillon de galaxies de A2744 et l’échantillon de galaxies photométriques
de A2744 coupé à 2σ, j’ai ainsi obtenu une probabilité de 35%. La deuxième fois je l’ai appliqué de
la même manière mais pour le champ de MACS0416, la probabilité obtenue est de 78%. Toutes les
probabilités sont bien supérieures à 10%, par conséquent les échantillons de galaxies sélectionnées
semblent suivre la même distribution que les échantillons photométriques. De ce fait, il semblerait
que les galaxies de mon échantillon ne soient pas en moyenne plus formatrices que la population
de galaxies à z > 2.91. Par conséquent on peut considérer que les LAEs et les LBGs sont de bons
représentants de la population de galaxies à haut redshift pour la formation stellaire.

8.3 Qualité de la méthode mise en place

Le dernier point que je souhaiterais discuter ici est la mise en place de la méthode de
mesure de la photométrie et des propriétés physiques. En effet, la décontamination, la correction
d’amplification et la mesure de la photométrie elle-même sont des sources d’erreurs potentielles à
la mesure des propriétés.
Cependant les effets de lentilles gravitationnelles m’ont fourni des cas tests permettant d’éprouver
la méthode mise en place. En effet les effets d’images multiples (cf chapitre 2) forment plusieurs
images d’une même source à différentes positions dans le champ de vue. Chaque image a une
position différente donc une contamination différente, ainsi qu’une amplification différente donc
une magnitude et une taille apparente différente. Cependant, en étudiant les différentes images et
après avoir fait les corrections d’amplifications, les propriétés physiques obtenues devraient être
consistantes.

C’est ce que j’ai voulu vérifier pour les 11 systèmes multiples présentés dans l’annexe C.
L’un d’entre eux est également présenté figure 8.6. Sur cette figure on peut voir la comparaison
pour les 2 images étudiées du système 3 de A2744. Il est intéressant de comparer tout d’abord les
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Figure 8.5 : Ci-dessus sont présentés les histogrammes des distributions du sSFR pour mon échan-
tillon superposé à l’échantillon photométrique. L’effectif de l’échantillon photométrique observé dans
le champ de vue de l’amas A2744 est présenté en bleu foncé sur l’histogramme supérieur, celui de
MACS0416 est en rouge foncé sur l’histogramme inférieur. Les effectifs pour mon échantillon dans le
champ de vue de A2744 et MACS0416 sont respectivement présentés en bleu clair et rouge clair.
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différentes SEDs mesurées en se basant sur le graphe supérieur. Les erreurs sont la combinaison
quadratique des erreurs de photométrie et des erreurs sur le coefficient d’amplification. On peut
donc voir que l’évolution de la SED pour les photométries HST est bien consistante entre les
images, ce qui laisse penser que les photométries mesurées sur les images HST sont bien consis-
tantes. Toutefois les valeurs absolues des images ne correspondent pas dans les 1σ d’erreur, cette
différence semble correspondre à une mauvaise estimation du coefficient d’amplification ou bien à
une sous-estimation de l’erreur.
En ce qui concerne les propriétés physiques, on peut voir que les écarts d’amplification se re-
trouvent ici, la verte moins corrigée que la rouge se trouve être estimée plus massive et plus
génératrice d’étoiles. Néanmoins les distributions restent similaires et se superposent même pour
la masse stellaire et le taux de formation stellaire. Toutefois pour la taille les valeurs restent dans
le même ordre de grandeur. Il est également important de noter ici que, lors de l’ajustement du
modèle de lentille de l’amas par Lenstool [Kneib], les positions des images multiples sont utilisées
pour ajuster le modèle, cependant la cohérence des tailles observées n’est pas prise en compte. Ceci
explique en partie qu’après reconstruction des tailles dans le plan source, les tailles des sources ne
sont pas parfaitement consistantes.

Les tendances décrites ci-dessus se retrouvent globalement dans tous les systèmes présentés
dans l’annexe C. À savoir, les évolutions de la photométrie sont consistantes entre les images, et
les photométries sont majoritairement consistantes, si ce n’est quelquefois pour les bandes HST
qui ont une très faible erreur photométrique ne couvrant pas la différence d’amplification. Ceci
nous conforte dans la qualité de la photométrie extraite par la méthode. De ce fait, les propriétés
physiques déduites sont également consistantes, attestant ainsi la robustesse de l’échantillon.
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Figure 8.6 : Cette figure représente le résumé de la comparaison des études des différentes images du
système multiple 3 du champ de vue A2744. En haut sont présentées les différentes SEDs mesurées et
désamplifiées pour les différentes images. Les erreurs prennent en compte les erreurs photométriques
ainsi que l’erreur sur le coefficient d’amplification. Ensuite sont présentées les différentes images RGB
en utilisant les bandes 606,814 et 160, pour les images du système. Les images sont encadrées par le
même code couleur que les SEDs. Enfin les distributions des propriétés physiques des différentes images
sont présentées en utilisant l’outil corner.py [Foreman-Mackey, 2016] en utilisant le même code cou-
leur. L’image du système utilisée pour les relations d’échelles est identifié par l’étoile.
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Avec des armes, vous pouvez tuer des terroristes. Avec
l’éducation, vous pouvez tuer le terrorisme.

Malala Yousafzai

9
Conclusion

En conclusion de ce manuscrit, je souhaiterais revenir sur les principales étapes de cette
thèse, sur le travail accompli et les résultats obtenus. Je projetterai ensuite l’évolution et la
poursuite de ce travail. Enfin je reviendrai plus globalement sur la thèse et ces dernières années
professionnelles.

J’ai, au cours de cette thèse, développé et utilisé une approche différente de l’étude des
galaxies de faible masse à haut redshift. J’ai mis en place une procédure quantitative pour estimer
la PSF des images utilisées (cf section 3.2). J’ai dû développer des outils afin de décontaminer,
mesurer la photométrie des galaxies, en utilisant le logiciel Galfit Steven Bamford [2013], en
tout j’ai ajusté près de 3500 objets avec des profils Sérsic sur 2 champs d’amas comprenant
10 images chacun (cf section 3.3.2). De plus, j’ai mis à profit certains de ces outils pour aider
les collaborateurs dans leurs études (Paraficz et al. [2016], de la Vieuville [2017], Desprez et al.
[2018], Mahler et al. [2018], Patrício et al. [2018]). J’ai ensuite pu mettre en place une procédure
de sélection des galaxies dans les catalogues MUSE (cf chapitre 4). J’ai également contribué à
la mise en place de ces catalogues, tout au long de ma thèse, en participant aux campagnes de
mesures de redshift (Richard et al. [2015], Mahler et al. [2018], Lagattuta et al. [2019]). J’ai, pour
les galaxies sélectionnées, corrigé les SEDs obtenues ainsi que les profils morphologiques des effets
d’amplification par l’amas en utilisant les modèles pré-établis.
J’ai ensuite estimé leurs propriétés physiques en ajustant leurs SEDs avec le logiciel Hyperz
Bolzonella et al. [2000] que j’ai dû ajuster pour utiliser de nouvelles synthèses de populations
stellaires, elles-mêmes modifiées (cf chapitre 5).
J’ai pu ensuite estimer les capacités d’exploration dans l’espace des paramètres de la méthode de
sélection et de ce fait corriger les relations d’échelles déduites des différents biais de mesure (cf
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chapitres 6 et 7).
Tout cela me permettant d’extraire, des données les plus récentes des instruments à la pointe de
l’innovation, un échantillon de galaxies individuelles me permettant de repousser les limites des
connaissances en matière de galaxies de faible masse à haut redshift (cf chapitre 7).

J’ai pu extraire, de cet échantillon et des relations d’échelles qui en découlent, des compor-
tements préliminaires des galaxies de faible masse à haut redshift. En effet, il semblerait que ces
galaxies ne suivent pas complètement les relations établies pour les galaxies de plus haute masse
stellaire et/ou à plus bas redshift (cf chapitre 7) .
Dans la section 7.1, on a vu que la normalisation de la séquence principale pour les galaxies
de faible masse semblait évoluer différemment en fonction du redshift que les galaxies plus mas-
sives. Dans la section 7.2, on a pu voir que, cette fois encore, les galaxies de mon échantillon ne
respectaient pas les mêmes tendances que les galaxies de masse stellaire supérieure à plus bas red-
shift. Ces évolutions tendent à nous prédire différents scénarios quant à l’évolution des galaxies.
Même si la taille de l’échantillon est encore un frein à la pleine exploitation des résultats et à la
confirmation de ces tendances, on a pu voir qu’il permettait d’ores et déjà de soulever des points
importants quant à l’évolution des galaxies. Comme par exemple l’origine de la croissance très
forte de certaines galaxies au début de l’histoire de formation galactique, l’absence de galaxies
faiblement génératrices de faible masse à haut redshift, les différents scénarios de ralentissement
du taux de formation stellaire ... (cf chapitres 7 et 8 ).

Par conséquent, cet échantillon est suffisant pour démontrer la pertinence d’étudier les ga-
laxies de faible masse stellaire à haut redshift. Cette population est une clé manquante importante
pour la compréhension de la formation et de l’évolution des galaxies. L’étude de cette population
est toutefois complexe car ces galaxies sont par définition les galaxies avec les plus faibles lumi-
nosités apparentes. J’ai donc fait le choix d’étudier cette population avec minutie et précision,
chaque galaxie étant inspectée et étudiée en utilisant les données les plus récentes et les plus
profondes (Frontier Fields). J’ai également pris l’avantage de l’amplification gravitationnelle et
des informations obtenues avec MUSE, pour contraindre et renforcer la qualité de l’échantillon.
De ce fait, l’étude est complexe et chronophage, toutefois elle a paru au cours de cette thèse
être fructueuse, elle nous a permis de repousser les masses stellaires limites atteintes de près de 1
ordre de grandeur pour les études récentes utilisant l’amplification gravitationnelle avec les mêmes
données pour la SED (Santini et al. [2017]) et de près de 2 ordres de grandeur pour les études
n’utilisant pas l’amplification gravitationnelle (Salmon et al. [2015]). Cette méthode n’est pour
autant pas meilleure que les autres études, qui elles présentent des échantillons bien plus grands
et couvrant un domaine de masses stellaires et de redshifts plus vastes, elle est simplement com-
plémentaire. J’ai toujours eu le sentiment que cette approche relevait de l’orfèvrerie avec cette
méthode, en scrutant et en analysant les galaxies une par une, mais cela n’affranchit pas de la
nécessité d’extraire des échantillons plus grands pour contraindre au mieux la population. Cet
échantillon précis permettra également de présenter des caractéristiques de galaxies atypiques,
comme par exemple la galaxie source du système 13 de MACS0416, très étendue, ou encore celle
du système 26 de MACS0416, très faiblement massive mais très amplifiée. La compréhension des
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mécanismes qui peuvent conduire à ce type de galaxie pourrait également éprouver les modèles
de formations galactiques. Cet échantillon pourra être un support de taille pour les simulations
des galaxies dès les faibles masses stellaires.

De ce fait, à court terme, l’objectif va être d’agrandir l’échantillon, pour ce faire je rajouterai
1 champ d’amas. C’est l’amas Abell S1063 ; cet amas fait partie des 6 amas Frontier Fields ; j’ai
donc les données nécessaires pour la mesure de la SED et le catalogue MUSE ainsi que le modèle
d’amas qu’il en résulte, qui sont disponibles Lagattuta et al. [2019]. Une autre possibilité pour
agrandir l’échantillon serait d’intégrer des galaxies avec les redshifts spectroscopiques. Cette option
sera probablement implémentée par le biais d’un sous-échantillon photométrique utilisable pour
déduire les relations d’échelles.
L’ajout de ce nouvel amas permettra également de parfaire la méthode, en effet toute la méthode
présentée ici a évolué au fur et à mesure que l’étude a progressé. De ce fait, l’étude complète
d’un nouvel amas va permettre d’améliorer et d’ajuster la méthode. Pour Vanish par exemple, je
souhaiterais implémenter d’autres profils de lumière que celui de Sérsic. Je souhaiterais également
utiliser de nouvelles options de Galfit, comme par exemple la "troncature" qui permettrait de
mieux soustraire les galaxies qui actuellement présentent des anneaux lumineux dans leurs résidus,
ou bien encore la déformation qui permettrait d’ajuster les arcs avec une seule composante. Une
autre amélioration possible serait également, pour les galaxies dont on connaît le redshift, de
prendre en compte l’évolution du rayon effectif avec la longueur d’onde lors de la propagation du
rayon effectif mesuré sur les images HST aux images HAWK-I et IRAC.
Un autre aspect que je souhaiterais implémenter rapidement à la méthode est la quantification du
biais de complétude induit par les limites de mesure de redshift avec MUSE. Cette amélioration
devra être menée conjointement avec les collaborateurs pour extraire des limites de flux de la raie
Lymanα détectées une probabilité de détection en fonction du flux et de la position.

À moyen terme, l’objectif sera toujours d’étendre l’échantillon en implémentant les 3 autres
amas Frontier Fields. Je souhaiterais également proposer un suivi avec HAWK-I des amas CLASH
(notamment l’amas MACSJ1206-08, dont on a déjà exploité les données MUSE) afin d’obtenir
les images en bande K de ces champs d’amas et ainsi rajouter toutes les galaxies, d’arrière-plan,
exploitables à l’échantillon. Un autre projet sera aussi d’étendre l’échantillon à de plus faibles
redshifts dans le but de mieux contraindre la transition avec les autres études.

Et enfin à long terme, le but sera de garder cette philosophie de la méthode et de l’adapter
aux instruments de nouvelles générations. En effet des instruments comme NIRCAM ou MIRI
de JWST permettraient d’améliorer considérablement la mesure de la SED. L’instrument NIR-
CAM permettra à lui seul de couvrir la quasi-totalité des longueurs d’ondes utilisées dans cette
étude (NIRCAM : 0.6 − 5 μm) avec un échantillonnage de l’ordre de celui de HST (NIRCAM :
0.031 − 0.06′′/pix). De plus l’instrument MIRI nous permettra d’observer les galaxies aux lon-
gueurs d’ondes nécessaires à la caractérisation de l’émission des poussières, permettant ainsi de
mesurer plus précisément le rougissement subi par la galaxie, améliorant ainsi la mesure du SFR.

Pour finir, cette thèse aura été plus longue que prévu ; la méthode a dû être mise en place,
ce qui n’était pas prévu. J’ai pris du temps pour utiliser et tester les différents outils disponibles,

176



pour finalement opter pour le développement de nouveaux, plus adaptés à nos besoins lorsque
nécessaire. Finalement la méthode et l’échantillon qu’elle nous a fourni semblent très prometteurs
et cette approche prend tout son sens en l’incluant dans la littérature.
Ces 3 ans et 7 mois auront été pour moi une formidable expérience professionnelle au cours de
laquelle j’ai pu développer mes connaissances astrophysiques, avec cette étude mais aussi par le
biais des conférences, des articles ou encore de la campagne d’observation au VLT. J’ai également
eu des opportunités me permettant de me former et de m’épanouir en tant que vulgarisateur et
enseignant. J’espère humblement que cette thèse, à son échelle, aura contribué à faire progresser
notre compréhension des galaxies et plus globalement de l’Univers. Voilà donc les dernières lignes
de ce manuscrit de thèse.
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A
Vanish

A.1 Vanish HST

L’organigramme figure A.1, présente le principe de fonctionnement de Vanish sur les images
HST.

A.1.1 Initialisation

La première étape de Vanish va être d’initialiser le catalogue Vanish. Toutes les colonnes
et les valeurs d’initialisation ou les relations avec les propriétés du catalogue SExtractor sont
exprimées dans la table A.1. Ces valeurs serviront de conditions initiales pour l’ajustement des
profils Sérsic, ces valeurs ne requièrent donc pas une grande précision. Pour le numéro d’identifica-
tion, la position et la magnitude, la valeur est initialisée à la valeur du catalogue de SExtractor.
Le type est initialisé à "Sérsic" il permettra d’identifier le type de profil Sérsic et les contraintes
à fixer, le type pourra varier entre "Sérsic", "Bulbe", "Disque" ou "Comp". Le rayon effectif est
déduit du rayon de Kron contenu dans le catalogue SExtractor, j’ai fait l’approximation que
re = rKron/2.29, (cf Graham and Driver [2005] pour n = 4). L’orientation du profil n’a pas la
même définition pour GALFITM que pour SExtractor, une rotation de −90◦ est nécessaire. Pour
le ratio des axes il est déduit de l’ellipticité donnée par SExtractor. L’indice Sérsic est initialisé
à 4 correspondant au profil de Vaucouleur. Le "Flag" est un marqueur qui reflètera l’avancement
de la modélisation de l’objet par Vanish, il est initialisé à 0."Cont" sera une liste de la forme
IDCont1, IDCont2... énumérant les sources contaminant l’objet en question, la liste est initialisée
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Figure A.1 : Cet organigramme décrit le principe de fonctionnement détaillé de Vanish sur les images
HST. Les flèches en trait plein décrivent les chemins empruntés par Vanish. Les flèches en tirets repré-
sentent l’échange d’information ; les flèches entrant dans le catalogue indiquent une écriture du résultat
dans le catalogue, et les flèches sortantes indiquent une lecture des paramètres des modèles dans le ca-
talogue. Les flèches en pointillés indiquent les chemins parallélisés par Vanish. (Vanish va emprunter
ce chemin plusieurs fois en même temps pour différents objets du catalogue).206



ID Type RA DEC re pa ar mag n Flag Cont χ2

IDsex Sérsic RAsex DECsex r1.4sex θsex − 90 1− qsex magsex 4 0 None 0

Table A.1 : Sont listés dans la table ci-dessus les différents paramètres contenus dans le catalogue
Vanish. Le catalogue contient également des colonnes pour les erreurs des paramètres du profil Sér-
sic. Chaque paramètre du profil Sérsic qui évolue en fonction de la longueur d’onde contient autant de
colonnes que de bandes utilisées.

à "aucun". Et enfin χ2 qui définira la valeur du chi2ν associé au modèle GALFITM de l’objet.

A.1.2 Relations de contaminations

La deuxième étape consiste à identifier les différents contaminants pour les objets du ca-
talogue et générer des fichiers de régions DS9 contenant les consignes pour la génération des
cartes nécessaires pour GALFITM. Pour expliquer le principe de contamination on peut se référer
à l’exemple illustré figure 3.12. Pour définir les contaminations on se base sur la carte de seg-
mentation définie par SExtractor, dessin en haut à droite de la figure. Pour un objet donné
seront définis comme contaminants tous les objets en contact sur la carte de segmentation. Ainsi
pour l’objet 1 par exemple, les objets 3 et 6 seront définis comme contaminants, et donc dans
la colonne "Cont" associée à l’objet 1 dans catalogue de 3.12 sera indiqué 3, 6. Pour l’objet 3 on
aura 1, 2, 5, 7, 8, pour l’objet 7 on aura 2, 3, 8 ... En pratique une marge de 2 pixels est prise pour
définir le contact.
Une fois la liste de contaminations établie pour l’objet, la zone nécessaire pour son ajustement
est pré-définie. Pour ce faire, la zone rectangulaire est définie de telle sorte que tous les pixels
sur la carte de segmentation de l’objet et des contaminants soient pris en compte. Une limite est
définie telle que la taille de la zone soit < 10 × robje , obj étant l’objet concerné. Une fois la zone
définie, elle est stockée dans le fichier de régions DS9 de l’objet. L’objet concerné est identifié en
bleu dans le fichier de régions. Tous les objets contaminants sont identifiés en magenta dans le
fichier. Et tous les objets ayant un pixel qui leur est associé dans la zone projetée sur la carte de
segmentation mais qui ne sont pas des contaminants sont identifiés en rouge.
À l’issue de cette étape et à n’importe quel moment ensuite, l’utilisateur peut s’il le souhaite mo-
difier le fichier de régions. Il peut changer la taille de la zone (tous les nouveaux objets contenus
dans la zone seront identifiés en rouge) ou changer les couleurs d’identification, modifiant ainsi la
liste des contaminants, cette modification sera répercutée dans la colonne "Cont" du catalogue.

A.1.3 Modélisation

La troisième étape consiste à modéliser les objets du catalogue avec GALFITM. Pour ce faire,
tous les objets vont être modélisés lors de différentes étapes itératives.
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Étape 1 : Ébauche

Pendant la première étape, tous les objets vont être modélisés en utilisant une seule compo-
sante. Avant de lancer la première étape Vanish va classer tous les objets par ordre de brillance
décroissante. Les objets les plus brillants seront modélisés en premier mais pas seulement. En effet
Vanish va piloter les modélisations de telle sorte qu’un objet ayant en contaminant un objet plus
brillant que lui devra attendre qu’il soit modélisé d’abord avant de pouvoir être modélisé à son
tour.
Par exemple si nous reprenons la figure 3.12, les objets sont numérotés du plus brillant au plus
faible. Vanish va alors lancer la modélisation de 1 et également celle de 2 car 1 n’est pas conta-
minant de 2, 3 sera mis en attente car 1 et 2 sont des contaminants de 3, 4 également car 2 est
contaminant, idem pour 5, 7 et 8 à cause de 2, idem pour 6 à cause de 1 ; 9 quant à lui sera
également en attente car 4 est contaminant mais n’est pas encore modélisé. Supposons que 2 se
termine en premier mais que 1 est toujours en modélisation, 3 ne pourra donc pas être lancé à
cause de 1, 4 quant à lui n’a pas 1 en contaminant ni 3 il peut donc être modélisé, Vanish lance
donc sa modélisation. 5, 7 et 8 seront mis en attente à cause de 3, 6 sera mis en attente à cause
de 1 et 9 sera en attente à cause de 4 ... Et ce jusqu’à ce que la totalité des objets ait été modéli-
sée. Lorsqu’un objet est modélisé, ses paramètres de profil Sérsic ainsi que le chi2ν correspondant
au modèle sont stockés dans le catalogue et son marqueur "Flag" est égal à −num avec num le
numéro de l’étape au cours de laquelle il a été modélisé. Le nombre maximal de modélisations
en parallèle est défini par l’utilisateur, lorsque ce nombre est atteint tous les objets sont mis en
attente, peu importe leurs contaminants.
Lorsqu’un objet passe en modélisation pendant la première étape, Vanish va lire le fichier de ré-
gions qui lui est associé, et va ensuite couper les images HST et les cartes de sigma pour extraire
la zone définie dans le fichier de régions. Un masque est ensuite initialisé comme transparent aux
dimensions de la zone. Sur ce masque vont être masqués tous les pixels associés sur la carte de
segmentation aux objets identifiés en rouge dans le fichier régions. L’utilisateur peut également
s’il le souhaite dans le fichier régions ajouter des cercles noirs ou jaunes, dans ce cas les pixels
contenus dans les cercles noirs seront masqués et dans les cercles jaunes seront révélés. Une fois les
données d’entrée générées, Vanish écrit le fichier pilote de GALFITM ainsi que le fichier contraintes
associé. Le fichier pilote contient 2 principales parties. Dans la première partie, les images, les
cartes de sigma, les masques et les PSF sont répertoriés. Les valeurs des "points-zéro" (zeropoint
en anglais) des images pour calculer les magnitudes (cf équation 1.2). Les tailles de pixels de
l’image, la taille totale des images, les longueurs d’onde des images d’entrée et d’autres options
de GALFITM sont également indiquées dans cette partie. Dans la deuxième partie du fichier pilote,
sont données les conditions initiales de tous les profils de l’image.

Paramètres et contraintes d’ajustement

Ci-dessous la liste des paramètres pour l’objet à modéliser ainsi que les contraintes associées
indiquées dans le fichier de contraintes :
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— Type de profil. Pour les galaxies je n’ai utilisé que des profils Sérsic, donc le type est "sersic"
— Position X (x). La position X correspond à la position du centre du profil Sérsic sur l’image

en pixels. Elle est déduite des coordonnées (RA,DEC) du catalogue. Le degré de ce pa-
ramètre est fixé à 1, ainsi GALFITM aura la possibilité d’ajuster le centre du profil Sérsic
et cette position sera constante en fonction de la longueur d’onde. Les contraintes sur la
position sont de ±5 pixels par rapport à la valeur initiale.

— Position Y (y). Idem que pour la position X.
— Magnitude(m). Les 7 magnitudes du catalogue sont listées. Le degré de ce paramètre est

fixé à 7. Ainsi la magnitude sera ajustée librement sur chaque bande. La magnitude est
contrainte en 0 et 40.

— Indice Sérsic(n). L’indice Sérsic est listé ici et a un degré de 7. Il sera donc ajusté par
GALFITM librement en fonction de la longueur d’onde. Ce choix est motivé par l’évolution
des sources lumineuses prédominantes en fonction de la longueur d’onde, les études faites
à ce sujet démontrent une évolution attendue de l’indice Sérsic avec la longueur d’onde (
Kelvin et al. [2012] ; Vulcani et al. [2014] ; Kennedy et al. [2016]). L’indice de Sérsic est
contraint entre 0.5 et 5.0 pour un modèle composé d’un seul profil Sérsic.

— Rayon effectif. Le rayon effectif du catalogue est indiqué ici avec un degré de 1. Le rayon
effectif sera ajusté par GALFITM sur les 7 images HST en étant constant en fonction de la
longueur d’onde. Ce choix va à l’encontre des prédictions des études sur le sujet, qui ont
démontré qu’une évolution du rayon effectif est attendu en fonction de la longueur d’onde
(Kelvin et al. [2012] ; Vulcani et al. [2014] ; Kennedy et al. [2016]), de l’ordre de 20% en
baisse entre 100nm et 400nm, ce qui correspond à la plage spectrale au repos couverte par
HST pour une galaxie à z = 3, et à nouveau de 20% en baisse de 400nm à 1000nm, ce
qui correspond à la différence de longueur d’onde entre les images HST et IRAC ; il est
important de noter que ces évolutions varient en fonction du type de profil utilisé et du
redshift de la source. Cependant le rayon effectif est un paramètre important de notre étude
que nous allons réutiliser, voilà pourquoi nous avons préféré ajuster un rayon effectif moyen
en nous basant sur toutes les images HST, que nous pourrons ensuite exploiter. Le rayon
effectif est contraint entre 0.3 et 400 pixels.

— Rapport des axes (ar). Le rapport des axes est listé avec un degré de 1. Il sera donc ajusté et
constant en fonction de la longueur d’onde. En effet l’étude Kelvin et al. [2012] a porté sur
l’évolution des paramètres de profil Sérsic en fonction de la longueur d’onde et le rapport
des axes ne démontre aucune évolution notable avec la longueur d’onde. Le rapport des axes
doit être compris entre 0.1 et 1.

— Orientation (pa). L’orientation sera également listée avec un degré de 1. Elle sera également
ajustée par GALFITM et sera constante avec la longueur d’onde. Cette décision est également
en accord avec l’étude de Kelvin et al. [2012]. L’orientation est, elle, comprise entre −180◦

et 180◦.
Pour les autres objets contaminants, la liste des paramètres est également établie à la différence
près que la position ne peut pas être ajustée et que pour les objets déjà modélisés lors de l’étape
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en cours tous les degrés sont fixés à 0 empêchant GALFITM d’ajuster le modèle.

Composante Ciel

En plus des profils Sérsic des objets dans l’image j’ai ajouté un autre modèle qui n’est pas
de type Sérsic mais qui est de type "ciel" (sky).
Ce modèle ciel nécessite 3 paramètres ; le premier est la valeur du ciel au centre de l’image. Cette
valeur est toujours initialisée à 0 avec un degré de 7. Ainsi GALFITM pourra ajuster la valeur du
ciel librement en fonction de la longueur d’onde. Les 2 autres paramètres sont les gradients de ce
profil de ciel en fonction de x et de y. Ces gradients sont initialisés à 0 avec un degré de 1 leur
permettant d’être ajustés sans évolution en fonction de la longueur d’onde. Cette composante ciel
va permettre 3 corrections.
La première va être d’atténuer l’impact de résidus brillants ou négatifs dus à la soustraction
imparfaite d’une source brillante proche. La deuxième est qu’elle va nous permettre de prendre
en compte l’impact de la Lumière Inter Amas (en anglais Intracluster Light, ICL ensuite). En
effet nous avons décidé de ne pas modéliser et soustraire l’ICL car c’est une lumière dont le profil
est encore mal contraint (Montes and Trujillo [2018] , Jiménez-Teja et al. [2018]) et son évolution
avec le rayon est incertaine. En effet nous n’avons pas la certitude que l’ICL ait effectivement
un centre défini ni une évolution du profil de lumière caractéristique. Certaines études, comme
Giallongo et al. [2014] ou Castellano et al. [2016], ont pourtant modélisé et soustrait l’ICL en
utilisant GALFIT et en approximant son profil de lumière par plusieurs profils de type Ferrer. Ces
recherches avaient pour but d’étudier les galaxies dans l’ICL ou l’ICL lui-même, cependant pour
moi dans cette thèse l’objectif final est d’obtenir une bonne photométrie des galaxies faibles ; nous
verrons dans la suite de ce manuscrit que les galaxies trop contaminées (comme par exemple les
galaxies visualisées proches du centre de l’amas et donc très impactées par l’ICL) ne seront pas
prises en compte dans l’échantillon. Et donc si je modélisais l’ICL par des profils de Ferrer pour
la soustraire je risquerais de soustraire trop de flux ou pas assez. Voilà pourquoi j’ai utilisé la
composante ciel afin de prendre en compte la contamination de l’ICL au cas par cas localement,
plutôt que globalement, sachant que sa contamination sur les galaxies de mon échantillon sera
faible.
Et la troisième correction est que la composante ciel va prendre en compte un fond trop brillant ou
trop sombre derrière l’objet à modéliser, permettant ainsi de corriger la magnitude d’éventuelles
erreurs de mesure ; Häussler et al. [2007] a démontré que GALFITM permettait de mieux estimer le
ciel derrière une galaxie bien modélisée que SExtractor.

Une fois la première étape terminée, l’utilisateur devra déterminer un χ2
ν satisfaisant (χ2

limit).
Pour ce faire, Vanish va présenter un histogramme contenant tous les χ2

ν des différents modèles de
la première étape. Un exemple est présenté figure 3.13. On peut voir sur cet histogramme qu’un
grand nombre de modèles obtiennent un χ2

ν < 2 avec un seul modèle Sérsic. Ces objets sont donc
les objets correctement ajustés par un modèle Sérsic. Il paraît pertinent de définir le χ2

limit à 2.
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Ce critère va être utile pour la deuxième étape.

Étape 2 : Optimisation

Pendant la deuxième étape, cette fois Vanish va interagir avec l’utilisateur. Le processus
de pilotage des modélisations est le même que lors de la première étape. Lorsqu’un objet part
pour modélisation, cette fois les données d’entrées ne vont pas être générées, les images découpées
lors de la première étape vont être réutilisées. Le fichier pilote de GALFITM ainsi que le fichier
contraintes vont être ré-écrits avec cette fois en conditions initiales au moins les résultats de
l’étape précédente. Une fois l’objet modélisé, Vanish va comparer le χ2

ν du modèle avec le χ2
limit.

Dans le cas où χ2
ν ≤ χ2

limit alors le modèle est considéré comme bon. Vanish va alors présenter le
modèle pour qu’il soit validé par l’utilisateur ; lors de la validation l’utilisateur pourra faire varier
le nombre de composantes utilisées pour le modèle ainsi que le fichier de régions utilisé, et ce
jusqu’à ce que le modèle soit validé. Une fois la validation exécutée, le modèle est stocké et l’objet
est défini comme modélisé lors de cette étape pour la suite du pilotage par Vanish. Dans le cas
où χ2

ν ≥ χ2
limit alors Vanish va automatiquement ajouter une composante au modèle. Le modèle

passe alors à deux composantes dans le catalogue.
Le type de la première composante va passer de Sérsic à "Bulge" (Bulbe), et tous les indices Sérsic
seront initialisés à 4. Le rayon effectif va être initialisé à 0.3× le rayon effectif du modèle à une
seule composante précédemment ajusté. Les magnitudes vont également être initialisées à une
valeur correspondant à la moitié des flux du modèle précédent. Le type de la deuxième compo-
sante va être "Disk" (Disque), ses indices Sérsic vont être initialisés à 1. Le rayon effectif va être
initialisé à 1.2× le rayon effectif du modèle précédent. Et les magnitudes seront initialisées aux
mêmes valeurs que le "Bulge". Le nouveau modèle ainsi défini va être envoyé pour être ajusté par
GALFITM exactement de la même façon que précédemment, à la différence près que dans le fichier
de contraintes, l’indice de Sérsic du "Bulge" sera contraint entre 4.0 et 8.0 alors que pour le "Disk"
la valeur sera contrainte entre 0.5 et 5.0. Une fois le modèle effectué le χ2

ν va être comparé au
χ2
limit. Dans le cas où χ2

ν ≤ χ2
limit alors l’objet va être envoyé pour validation comme expliqué

ci-dessus. Et si χ2
ν ≥ χ2

limit alors une nouvelle composante va être ajoutée au modèle.
Le type de cette composante sera "Comp" ; elle aura les mêmes valeurs initiales et contraintes
qu’un type "Sérsic". Les autres composantes du modèle seront initialisées aux valeurs récemment
ajustées. La magnitude totale précédemment ajustée sera répartie équitablement entre les nou-
velles composantes.
Ce processus d’ajout ou de validation se fera jusqu’à ce que χ2

ν ≤ χ2
limit ou bien jusqu’à ce que le

nombre total de composantes atteigne 5. Dans le dernier cas le modèle sera tout de même envoyé
pour validation. Ce sera le rôle de l’utilisateur d’améliorer la modélisation en ajustant le fichier
de régions ou en changeant le nombre de composantes afin d’obtenir le meilleur modèle possible
pour la source. Lors de l’étape de validation Vanish présente les différentes valeurs de χ2

ν obte-
nues en fonction du nombre de composantes utilisées afin de guider l’utilisateur sur le nombre de
composantes optimal à utiliser pour le modèle. Une fois tous les objets modélisés et validés par
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l’utilisateur, la deuxième étape prend fin.

Étape 3 : Finalisation

Lors de la troisième étape les objets sont une nouvelle fois modélisés selon le pilotage de
Vanish. Cette fois les objets envoyés en modélisation seront ajustés par GALFITM avec un fichier
de contraintes très strictes n’autorisant que l’optimisation. La position ne peut varier que de 2

pixels, la magnitude varie de ±1 magnitude. Une fois l’objet finalisé, il est directement stocké sans
intervention de l’utilisateur. La fin de l’étape 3 marque la fin de Vanish sur les images HST.

Étape 4 : Facultative

Une fois Vanish terminé l’utilisateur peut s’il le souhaite relancer la modélisation de n’im-
porte quelle source avec un script externe utilisé par Vanish pour lancer la modélisation des
objets. Les résultats pourront ensuite être stockés si nécessaires.
Une quatrième étape peut ensuite être lancée à la main sur la galaxie souhaitée. Cette étape a
un traitement préalable avant la modélisation de la galaxie par GALFITM. En effet tous les autres
modèles du catalogue sont soustraits des images d’entrée de la modélisation, permettant ainsi
de modéliser les galaxies sur des images vierges de toutes contaminations provenant des autres
sources de l’image, qu’elles aient été définies comme contaminantes ou non. J’ai utilisé cette étape
une fois mon échantillon établi sur toutes les galaxies qui le composent, ainsi que sur les sources
contaminantes si nécessaire.

A.2 Vanish HAWK-I

A.2.1 Initialisation

Une fois les modèles définis en se basant sur les images HST, l’objectif est de réutiliser ces
informations pour décontaminer les images HAWK-I. Pour ce faire Vanish permet d’ajuster des
modèles Sérsic sur les images HAWK-I, en utilisant GALFITM.
Vanish va préalablement importer le catalogue défini sur les images HST pour générer le catalogue
de l’image HAWK-I. Tous les paramètres définis comme constants en fonction de la longueur
d’onde sont directement utilisés pour le modèle en bande K. Cependant pour la magnitude et
l’indice Sérsic défini comme évoluant avec la longueur d’onde, Vanish sélectionne le paramètre
défini sur la bande la plus proche, à savoir le paramètre pour l’image F160W.

A.2.2 Modélisation

Maintenant le catalogue initialisé Vanish va piloter la modélisation exactement de la même
façon que sur les images HST. Lorsqu’un objet part en modélisation le fichier de régions dé-
fini lors de la modélisation sur HST est réutilisé pour générer les images d’entrée nécessaires
à GALFITM. Avant de modéliser l’objet tous les autres modèles du catalogue sont soustraits de
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l’image (l’échantillonnage plus grossier des images HAWK-I permet de réaliser ce pré-traitement
sans trop pénaliser les temps de modélisation). Une fois le morceau d’image décontaminé, le fichier
pilote pour l’ajustement par GALFITM est généré exactement comme lors de l’ajustement sur les
images HST, avec la composante ciel également. Seule la magnitude des modèles est autorisée à
être ajustée par GALFITM, la position peut également être optimisée (une marge de 1 pixel est
autorisée), elle permet de corriger d’éventuels problèmes d’alignement d’images, de centrage de
PSF ou autres. Une fois la modélisation faite, le nouveau modèle est stocké puis le pilotage de la
modélisation par Vanish prend en compte la fin de la modélisation. Une fois la première étape de
modélisation terminée, une deuxième étape est lancée avec comme conditions initiales les résultats
de la première étape.

À la fin de la deuxième étape le processus de Vanish est terminé. Encore une fois l’utilisateur
peut s’il le souhaite relancer à la main l’ajustement d’une source, il aura alors l’opportunité de
modifier la taille du morceau d’image utilisé pour la modélisation. J’ai effectué cette étape une
fois mon échantillon établi sur toutes les galaxies qu’il contient ainsi que pour toutes les sources
définies comme contaminantes à l’étape précédente.

A.3 Vanish IRAC

A.3.1 Initialisation

L’application de Vanish sur les images IRAC ne se fait pas nécessairement après son appli-
cation sur l’image de HAWK-I. En effet comme pour HAWK-I le catalogue initial va se baser sur
les résultats obtenus sur les images HST, et plus précisément sur l’image la plus proche spectra-
lement (F160W de HST), ou si l’utilisateur le souhaite le catalogue pourra être initialisé depuis
le catalogue obtenu pour l’image HAWK-I.
Une fois le catalogue initialisé, Vanish lance une phase préliminaire à la modélisation. Vanish va
créer une librairie contenant les modèles de chacune des sources, convolués par la PSF des images
IRAC, échantillonnées comme les images IRAC, mais de la taille totale correspondant à la taille
des images HST. Les images et les cartes de sigma de IRAC sont également découpées pour ne
conserver que la zone représentée sur les images HST.

A.3.2 Modélisation

Une fois les modèles du canal 1 et 2 générés et stockés dans la librairie par Vanish, l’étape
de modélisation commence. Les canaux 1 et 2 de IRAC vont être modélisés séparément l’un à la
suite de l’autre. Tout d’abord le canal 1 va être ajusté. Cette fois l’ordre établi par Vanish est
dans l’ordre croissant en magnitude, une seule source à la fois est ajustée. Une fois qu’un objet
part en modélisation, tous les modèles de la librairie du canal 1 sauf celui de l’objet vont être
soustraits à l’image initiale découpée du canal 1 de IRAC. Puis un masque va être établi pour ne
prendre en compte que les pixels autour de la source.
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Masque

Ce masque va exclure tous les pixels à l’extérieur d’un cercle de rayon r centré sur la position
de l’objet. Pour définir le r plusieurs éléments sont à prendre en compte.
Tout d’abord il est important de noter que pour un profil Sérsic avec un indice Sérsic de 1, 99.8%
du flux total est compris dans 5re ; avec un indice Sérsic de 4, c’est 88.4% du flux qui est compris
dans 5re. Nous allons donc prendre r = 6re pour être sûr de prendre tout le flux du modèle
Sérsic et suffisamment de pixels au-delà pour définir correctement le profil de la composante ciel.
Cependant il y a quelques cas particuliers : dans le cas où re > 3 pixels sur IRAC et que la
magnitude du modèle est supérieure à 20 alors r = 6 ∗ 3 pixels, dans le cas où re > 4 pixels sur
IRAC et que la magnitude du modèle est inférieure à 20 alors r = 6 ∗ 4 pixels, dans le cas où
re < 1 pixel alors r = 6 ∗ 1 pixels.

Lorsque le masque est généré, le fichier pilote est écrit par Vanish pour l’ajustement de la
même manière que pour les images HST, avec également la composante de ciel. Seule la magnitude
va être ajustée par GALFITM et la position pourra être optimisée avec une marge de 0.2 pixels,
permettant ainsi de corriger les éventuelles erreurs d’alignement d’images, de centrage de PSF et
autres. Une fois le modèle terminé, il sera stocké dans la librairie en remplacement de l’ancien et
les paramètres seront sauvés dans le catalogue.
Á la fin de la première étape du canal 1 de IRAC, la première étape du canal 2 est lancée. Elle
est exactement la même que pour le canal 1, à la différence près que cette fois Vanish va prendre
les résultats du canal 1 comme conditions initiales pour le canal 2.
La première étape du canal 2 à présent terminée, Vanish va lancer la deuxième étape sur les 2
canaux, cette fois le pilotage sera le même que pour les images HST ou HAWK-I, permettant ainsi
de modéliser des objets en parallèle. Le canal 1 sera ajusté en premier puis viendra le canal 2.

A.3.3 Ajustement Facultatif

Une fois les étapes achevées, le processus Vanish sur les images IRAC est terminé. Cette
fois encore l’utilisateur peut relancer l’ajustement d’une source, il pourra ainsi modifier le masque
utilisé par GALFITM. J’ai effectué cette étape une fois l’échantillon de galaxies pour ma thèse établi,
ainsi que pour toutes les sources définies comme contaminantes dans le catalogue. J’ai également
dû, sur les images IRAC, modifier le nombre de composantes de certains modèles. En effet pour
certaines sources le flux et le nombre de pixels était trop faible pour être ajustés correctement.
Pour ces galaxies j’ai utilisé des modèles ajustés sur les images HST avec moins de composantes,
permettant ainsi d’améliorer la précision des modèles sur les images IRAC.
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B
Échantillon

Cluster ID RA DEC Z AMP AMPerr TYPE MUL
A2744 8683 3.5727654 -30.3946121 2.9315 2.852 0.067 6 ""
A2744 11626 3.6068676 -30.3855732 2.9422 1.477 0.02 6 ""
A2744 8204 3.6071244 -30.3956389 2.9955 1.594 0.019 6 ""
A2744 5710 3.600079 -30.4029211 3.0537 3.06 0.097 6 26.3
A2744 9621 3.5998201 -30.39117 3.0578 2.066 0.042 6 ""
MACS0416 S5597 64.0377218 -24.0823888 3.0802 2.854 1.14 6 58.2
MACS0416 S8458 64.0254475 -24.0736477 3.1099 3.561 0.06 6 67.2
A2744 7721 3.5714292 -30.3969498 3.1295 2.795 0.078 6 ""
A2744 7858 3.5749887 -30.3967969 3.1291 3.439 0.092 6 ""
A2744 11196 3.578348 -30.3832 3.1508 3.297 0.108 6 ""
A2744 3065 3.5777331 -30.411448 3.2031 2.266 0.043 3 ""
MACS0416 S5706 64.0179641 -24.0820265 3.2047 2.532 1.01 6 ""
MACS0416 OUT_f 64.040348 -24.081498 3.2199 2.103 0.8 6 13.3
MACS0416 N15712 64.0464663 -24.0604052 3.238 25.0 6.58 6 26.1N
A2744 4933 3.6045736 -30.4047906 3.2466 2.503 0.048 6 ""
MACS0416 N8751 64.0455095 -24.0726714 3.2891 3.561 1.38 6 134.1
MACS0416 N8855 64.0450991 -24.0723323 3.2904 3.39 1.33 6 132.1
MACS0416 S7973 64.0238444 -24.0749986 3.291 3.285 0.055 6 56.3
MACS0416 N15522 64.0394182 -24.0588433 3.2918 2.47 0.98 6 ""
MACS0416 N10216 64.0492294 -24.0681665 3.2921 3.017 1.2 6 44.3
A2744 3000 3.568381 -30.410915 3.3161 1.691 0.028 6 ""

215



MACS0416 S5061 64.0178328 -24.0837918 3.3287 2.692 1.08 6 ""
MACS0416 S5114 64.0178238 -24.083729 3.3287 2.685 1.07 6 ""
A2744 14518 3.5778434 -30.3812148 3.3756 3.397 0.137 3 ""
A2744 11033 3.5936714 -30.3831652 3.3788 2.729 0.097 6 ""
MACS0416 S5333 64.0336283 -24.0831817 3.441 6.051 1.95 6 38.1
A2744 10669 3.601542 -30.3873907 3.4757 1.931 0.049 6 ""
A2744 10725 3.5960846 -30.3871118 3.4759 2.419 0.07 6 ""
MACS0416 S8031 64.0249484 -24.0750181 3.4938 3.91 1.48 6 35.3
A2744 3853 3.6041323 -30.4077049 3.5415 3.026 0.068 6 ""
A2744 6270 3.5956382 -30.4016035 3.5769 6.877 0.379 6 4.2
A2744 3423 3.569293 -30.4096279 3.581 1.739 0.029 6 ""
MACS0416 N16074 64.0376794 -24.0607529 3.6076 2.842 1.13 6 303.1
A2744 7737 3.6004783 -30.3966468 3.6893 2.306 0.039 6 ""
A2744 5624 3.5732545 -30.4029762 3.7794 2.32 0.046 6 ""
A2744 3016 3.5934451 -30.4108401 3.785 16.241 2.247 6 34.1
A2744 2956 3.5782975 -30.4113274 3.8123 2.26 0.044 6 ""
MACS0416 S6388 64.0401694 -24.0798693 3.8696 2.524 1.01 6 49.2
MACS0416 S6919 64.0237379 -24.0784845 3.9241 5.429 1.84 6 EE.2
A2744 8357 3.6047111 -30.3950583 3.9469 1.862 0.03 6 ""
A2744 2104 3.6031803 -30.4157094 3.9538 2.686 0.043 6 ""
A2744 8789 3.5893512 -30.3938605 3.9803 23.536 3.214 3 3.1
A2744 6510 3.5682143 -30.4003583 4.0253 2.172 0.051 6 ""
A2744 3672 3.569357 -30.408705 4.0423 1.781 0.03 6 ""
MACS0416 S6285 64.04012 -24.0803043 4.1005 2.443 0.97 6 51.1
MACS0416 S4861 64.0354356 -24.0846827 4.118 2.78 1.11 6 48.1
A2744 10340 3.5871312 -30.3887818 4.3006 7.732 0.311 6 ""
A2744 4926 3.6018985 -30.4050066 4.3361 3.835 0.118 6 ""
A2744 4321 3.567558 -30.406271 4.6315 1.834 0.035 6 ""
A2744 10644 3.6042565 -30.3872463 4.6974 1.825 0.046 6 ""
A2744 10338 3.574497 -30.3887736 4.7125 4.496 0.205 6 ""
A2744 10594 3.5823506 -30.3876776 4.8018 5.287 0.136 6 ""
A2744 11629 3.5943837 -30.3858036 4.9823 2.129 0.053 6 ""
A2744 12026 3.595704 -30.386791 5.0537 2.525 0.077 6 ""
A2744 12404 3.5954251 -30.3868158 5.0537 2.584 0.08 6 ""
A2744 5088 3.6000566 -30.4043929 5.283 4.199 0.173 6 22.2
MACS0416 S7292 64.0229906 -24.0772729 5.3634 4.498 1.63 6 33.3
A2744 8268 3.5907115 -30.3955613 5.6618 8.209 0.368 6 18.1
A2744 7747 3.6054351 -30.3965962 5.7709 1.737 0.024 6 ""
MACS0416 N15293 64.042943 -24.0571842 6.147 2.889 1.15 6 ""
MACS0416 N12248 64.0478465 -24.0620684 6.148 23.453 3.43 6 206.2
A2744 5353 3.6010732 -30.4039891 6.3271 3.352 0.112 6 ""
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A2744 2115 3.5938048 -30.4154482 6.5876 4.081 0.076 6 ""
MACS0416 S8450 64.0251921 -24.0735757 3.0754 3.359 0.054 6 58.1
MACS0416 S8822 64.0275693 -24.072685 3.2199 6.178 1.98 6 13.1
MACS0416 N15951 64.046942 -24.060791 3.238 25.0 9.73 6 26.2N
MACS0416 N11879 64.0490899 -24.0628666 3.2385 25.0 2.22 6 26.3N
MACS0416 N15280 64.0415559 -24.0599916 3.2905 5.83 0.134 6 44.2
MACS0416 S5175 64.0374718 -24.0836553 3.4938 2.531 0.027 6 35.1
A2744 5949 3.5921109 -30.4026295 3.5769 7.808 0.33 6 4.1
MACS0416 N9617 64.0477998 -24.0701417 3.61 2.991 0.07 6 303.3
A2744 3047 3.593816 -30.4107662 3.785 20.361 3.722 6 34.2
A2744 8826 3.5887928 -30.3938037 3.9803 15.152 2.465 3 3.2
MACS0416 S7677 64.0233858 -24.076123 4.1216 3.703 0.069 6 48.3
A2744 5039 3.5761227 -30.404488 5.6625 2.382 0.045 6 18.3

Table B.1 : Cette table liste la totalité des galaxies présentes dans l’échantillon. La première colonne
identifie l’amas à travers lequel cette galaxie a été observée. ID correspond au numéro d’identification
assigné à la galaxie dans le catalogue MUSE. RA & DEC représentent la position associée. Z est le
redshift de la galaxie mesuré dans le catalogue MUSE. AMP et AMPerr sont la valeur d’amplification
et l’erreur associée estimée en utilisant Lenstool. Type correspond au type identifié pour la galaxie, les
valeurs utilisées sont celle du catalogue MUSE de A2744 présenté par Mahler et al. [2018], les galaxies
de type 3 sont des galaxies à cassure de Lyman et celles de type 6 sont des émetteurs Lyman − α.
Et enfin MUL identifie le numéro du système multiples et l’image dans le cas où la galaxie aurait des
images multiple. MUL est de la forme «IDsysteme.NUMimage». La ligne horizontale délimites les galaxies
pour lesquelles une autre image de la même source est déjà dans l’échantillon.
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C
Système Multiples

Dans cet annexe sont listés tous les système multiples pour lesquels au moins deux images
sont présentes dans mon échantillon. Pour chaque système, sont présentées les images RGB,
obtenues en utilisant les bandes 606,814 et 160 de HST, les distributions de leurs propriétés
physiques mise en forme en utilisant l’outil corner.py (Foreman-Mackey [2016]) ainsi que les
SED mesurées pour les différentes images du système. L’image sélectionnée pour les relations
d’échelles est indiquée par une étoile. Toutes les figures ont la même mise en page que la figure
8.6.



Figure C.1 : A2744 - Système 3



Figure C.2 : A2744 - Système 4



Figure C.3 : A2744 - Système 18



Figure C.4 : A2744 - Système 34



Figure C.5 : MACS0416 - Système 13



Figure C.6 : MACS0416 - Système 26



Figure C.7 : MACS0416 - Système 35



Figure C.8 : MACS0416 - Système 44



Figure C.9 : MACS0416 - Système 48



Figure C.10 : MACS0416 - Système 58



Figure C.11 : MACS0416 - Système 303



D
Bestiaire 1

Dans cet annexe sont listées toutes les galaxies de l’échantillon étudié. Pour chacune d’entre
elles, la mosaïque de décontamination et de mesure, la SED ajustée sur la photométrie ainsi que
les informations d’identification de la galaxie sont présentées.
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Bestiaire 2

Cet annexe est la suite de l’annexe D.



A2744 
ID : 11033 
Sys : Φ

A2744 
ID : 10669 
Sys : Φ

A2744 
ID : 10725 
Sys : Φ

A2744 
ID : 11196 
Sys : Φ



A2744 
ID : 12026 
Sys : Φ

A2744 
ID : 11626 
Sys : Φ

A2744 
ID : 11629 
Sys : Φ

A2744 
ID : 12404 
Sys : Φ



MACS0416 
ID : N8751 
Sys : 134.1

A2744 
ID : 14518 
Sys : Φ

MACS0416 
ID : OUT 
Sys : 13.3

MACS0416 
ID : N8855 
Sys : 132.1



MACS0416 
ID : N11879 
Sys : 26.3

MACS0416 
ID : N9617 
Sys : 303.3

MACS0416 
ID : N10216 
Sys : 44.3

MACS0416 
ID : N12248 
Sys : 206.2



MACS0416 
ID : N15522 
Sys : Φ

MACS0416 
ID : N15280 
Sys : 44.2

MACS0416 
ID : N15280 
Sys : Φ

MACS0416 
ID : N15712 
Sys : 26.1



MACS0416 
ID : S4861 
Sys : 48.1

MACS0416 
ID : N15951 
Sys : 26.2

MACS0416 
ID : N16074 
Sys : 303.1

MACS0416 
ID : S5061 
Sys : Φ



MACS0416 
ID : S5333 
Sys : 38.1

MACS0416 
ID : S5114 
Sys : Φ

MACS0416 
ID : S5175 
Sys : 35.1

MACS0416 
ID : S5597 
Sys : 58.2



MACS0416 
ID : S6388 
Sys : 49.2

MACS0416 
ID : S5706 
Sys : Φ

MACS0416 
ID : S6285 
Sys : 51.1

MACS0416 
ID : S6919 
Sys : EE.2



MACS0416 
ID : S7973 
Sys : 56.3

MACS0416 
ID : S7292 
Sys : 33.3

MACS0416 
ID : S7677 
Sys : 48.3

MACS0416 
ID : S8031 
Sys : 35.3



MACS0416 
ID : S8822 
Sys : 13.1

MACS0416 
ID : S8450 
Sys : 58.1

MACS0416 
ID : S8458 
Sys : 67.2



Table des figures

1.1 Cette image présente le FDC tel que présenté par la collaboration Planck. Les
couleurs présentent les fluctuations en température. https://www.cosmos.esa.
int/web/planck/picture-gallery . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6

1.2 L’image ci-dessus est issue de la simulation Millennium [Springel et al., 2005], on y
voit la matière s’organiser en toile cosmique, les zones sombres sont les zones avec
très peu de matière, et plus la couleur tend vers le blanc plus la densité de matière
est grande. Nous pouvons clairement repérer les zones de vides, les filaments et les
noeuds très denses au carrefour de ces filaments. Image : V.Springel, Max-Planck
Institut für Astrophysik, Garching bei München. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8

1.3 Ce schéma représente le spectre lumineux. Les différentes bandes de longueurs
d’onde spécifique sont présentées avec les nomenclatures correspondantes.https:
//www.imagenesmy.com/imagenes/visible-light-spectrum-8b.html . . . . . 10

1.4 Fresque temporelle de l’évolution de l’Univers dans le cadre du modèle ΛCDM ,
dans laquelle est schématisé le mécanisme de réionisation. Figure extraite de Ro-
bertson et al. [2010]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

1.5 Cette figure extraite de l’article Madau and Dickinson [2014], représente l’évolution
du taux cosmique de formation d’étoiles, exprimé en masses solaires de gaz trans-
formé en étoiles par an et dans un cube de 1 Mpc de côté, en fonction du redshift
et/ou du temps depuis aujourd’hui. En ligne noire est représentée la modélisation
de cette évolution. Les points de mesure sont extraits de différentes études, chaque
couleur correspond à une étude. La zone grisée correspond à la période étudié au
cours de cette thèse. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

1.6 Panorama de la Voie lactée obtenu en associant plusieurs images prises dans les
deux hémisphères. https://www.eso.org/public/images/eso0932a/ . . . . . . 16

1.7 La Galaxie telle que décrite par William Herschel en 1785. https://fr.wikipedia.
org/wiki/ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

1.8 Vue d’artiste de la Voie lactée. https://fr.wikipedia.org/wiki/ . . . . . . . . 18
1.9 Ci-dessus la classification des morphologies de galaxies. Plus on va vers la

gauche plus la galaxie est elliptique, plus on va vers la droite plus elle est spi-
rale. https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/8/85/Hubble_-_de_
Vaucouleurs_Galaxy_Morphology_Diagram.png . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20



1.10 Cette figure est issue de l’article Song et al. [2016]. Les points représentent les me-
sures des différentes études de la Fonction de Masse Stellaire des Galaxies (Galaxies
Stellar Mass Function en anglais GSMF). Une fonction de Schechter [Schechter,
1976] a été utilisée pour ajuster les données observées. Les différentes sous-figures
représentent la même distribution pour des redshift différents. . . . . . . . . . . . 23

1.11 Sont présentées sur cette figure les différentes bandes spectrales pour différents
filtres. Sur le graphe supérieur sont représentées les bandes spectrales des filtres
tels que définis par le système photométrique Johnson (U,B,V...) pour le proche
ultraviolet, le visible et le proche infrarouge, dans l’infrarouge sont représentées
les bandes spectrales des filtres de l’instrument IRAC installé sur le télescope spa-
tial Spitzer (3.6, 4.5, 5.8, 8.0). Sur le graphe inférieur sont présentées les bandes
spectrales des instruments WFC3-UVIS, ACS et WFC3-IR . credit : Simulation
Millenium . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

1.12 Cette figure représente la répartition des galaxies dans ce diagramme couleur-
luminosité. On distingue 2 principales zones, la séquence rouge et le nuage bleu, et
il existe une zone de transition appelée vallée verte. . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

1.13 Sur ce diagramme figure la distribution spectrale de l’énergie d’une galaxie ainsi que
ses différentes composantes. La composante stellaire est représentée par la courbe
bleue, elle est la somme des composantes d’étoiles jeunes, d’étoiles âgées et du bulbe
de la galaxie représentés respectivement par les courbes violette, bleue et rose. La
composante poussière quant à elle est représentée par la courbe rouge qui est la
somme des courbes vert foncé et vert clair. La SED de la galaxie est donc la somme
de la courbe bleue et de la courbe rouge. http://www.astro.ljmu.ac.uk/~ikb/
research/cosmic-uv-ir.html . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

1.14 Sont représentées sur ce graphe les SEDs typiques pour des galaxies de différentes
morphologies. En rouge la SED typique des galaxies elliptique et lenticulaire, en
jaune celle des galaxies spirales de type b à c, en bleu celle pour les galaxies spirales
de type c à d et en vert la SED des galaxies irrégulières. En abscisse la distribution
est présentée en fonction du logarithme de la longueur d’onde en Å. En ordonnée
les flux des spectres sont exprimés comme le logarithme du ratio entre le flux à la
longueur d’onde et le flux à 10000Å, ainsi tous les spectres ont une ordonnée nulle
pour logλ = 4. Ce graphe est extrait du travail effectué sur Hyperz présenté dans
l’article Bolzonella et al. [2011] ; j’ai ensuite rajouté les parties intéressantes pour
support à la discussion. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

2.1 Cette figure représente la densité de luminosité UV intégré en fonction de la limite
MUV considérée, pour les galaxies à z ∼ 7. La limite de densité de luminosité
UV nécessaire pour maintenir l’Univers réionisé à z ∼ 7 et les extrapolations sont
prédites en se basant sur [Atek et al., 2015]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38



2.2 Ce dessin représente la relation d’échelle entre la masse stellaire (qui correspond au
nombre d’étoiles présentes dans la galaxie "Number of existing stars") et le taux de
formation stellaire (qui correspond au nombre d’étoiles formées "Number of stars
forming") en échelles logarithmiques. On peut donc voir les relations qui existent en
fonction du type de population de galaxies : les galaxies ultra-génératrices, les ga-
laxies génératrices d’étoiles, les galaxies appartenant à la vallée verte et les galaxies
rouges très faiblement génératrices d’étoiles sont respectivement représentées en vio-
let, bleu, vert et rouge. Crédit : Harry Ferguson http://candels-collaboration.
blogspot.com/2013/02/star-formation-in-mountains.html . . . . . . . . . . 41

2.3 Cette figure est issue de l’article [Rodighiero et al., 2011]. Les points rouges, bleus,
noirs correspondent à différents catalogues compilés lors de cette étude. La ligne
noire correspond à la séquence principale (en anglais Main Sequence), les lignes en
traits discontinus et en pointillés représentent respectivement 4 fois et 10 fois le
taux de formation stellaire de la séquence principale. . . . . . . . . . . . . . . . . 43

2.4 Ce schéma est une combinaison de 2 schémas provenant du site ci-dessous. À
droite, un schéma complet du fonctionnement de la lumière reçue de UT4 jus-
qu’à l’obtention du cube de données. À gauche, un zoom d’une des parties du
traitement de la lumière. Sur le zoom le processus est schématisé pour 3 des 48
sous-tranches.http://muse.univ-lyon1.fr/spip.php?article156. . . . . . . . 45

2.5 Ci-dessus est schématisé le cube de données MUSE pour la nébuleuse d’Orion. On
peut ainsi voir les 2 dimensions spatiales correspondant aux profils des images,
ainsi que la troisième dimension spectrale matérialisée par la couleur. Sur cette
dimension spectrale a été ajouté le spectre du visible avec les couleurs associées.
On peut donc voir que MUSE couvre la totalité du spectre visible ainsi que le
proche infrarouge. Les trois images bleue, verte et rouge correspondent aux images
moyennes obtenues sur la plage spectrale correspondante. Ces trois images sont
ensuite assemblées pour former l’image colorisée au premier plan. https://cdn.
eso.org/images/publicationjpg/eso1407b.jpg. . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

2.6 Ce schéma représente le principe de lentille gravitationnelle, à droite se trouve
l’observateur, à gauche la source S et entre les deux une masse déflectrice M. La
masse M est la lentille gravitationnelle L. En bleu sont représentées les trajec-
toires de la lumière entre la source et l’observateur. La source sera donc vue par
l’observateur comme étant à la position image I. Les distances DL, DLS et DOS

représentent respectivement les distances Observateur-Lentille, Lentille-Source et
Observateur-Source. Les angles θS et θI représentent respectivement les angles vus
par l’observateur entre la lentille et la source, et entre la lentille et l’image. α est
l’angle de déflexion induit par la lentille. Les plans orthogonaux à l’axe observateur
- lentille aux positions de la lentille et de la source sont appelés plan lentille ou plan
image, et plan source. Figure extraite de l’article Richard [2014]. . . . . . . . . . . 49



2.7 Ce schéma représente les déformations subies par une source elliptique lorsqu’elle
est gravitationnellement lentillée. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50

2.8 Ce schéma représente le lien entre la position des sources et les effets de lentilles
qu’elles vont subir. À gauche sont représentés les lignes caustiques ainsi que 5
sources circulaires sur le plan source. À droite figurent, sur le plan image, les lignes
critiques, dont les caustiques sont les projections sur le plan source, ainsi que les
différentes images transformées correspondant aux sources de même couleur. Cette
figure est extraite puis colorisée du cours de Narayan and Bartelmann [1996]. . . . 51

2.9 Sur cette image de l’amas A2744 par le filtre 160 de l’instrument WFC3-IR de
Hubble, ont été superposés des éléments du modèle de lentille de l’amas. En orange
sont présentés les iso-contours de densité de masse surfacique de l’amas pour les
différentes valeurs suivantes, de l’intérieur vers l’extérieur : 2×109M�.kpc−2, 1.5×
109M�.kpc−2et1 × 109M�.kpc−2. En cyan sont présentées des lignes critiques de
l’amas. Et en magenta est présenté la zone d’image multiple dans le plan source à
z = 4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

2.10 Cette figure contient le spectre total d’une galaxie dans le champ de vue de l’amas
A2744 extrait avec MUSE, ainsi qu’une partie de ce spectre zoomé (en bleu). Sur
le spectre total, les lignes verticales grises représentent les positions spectrales aux-
quelles l’atmosphère contamine la mesure. Sur la partie zoomée, la ligne verticale
jaune représente la longueur d’onde à laquelle la raie Lyman− α est attendue au
redshift défini. Dans ce cas le redshift de la galaxie est estimé à 3.7077. . . . . . . 55

2.11 Cette image présente le résultats d’un ajustement de raie Lymanα en utilisant
MPDAF Bacon et al. [2016]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 56

3.1 Champs de vue correspondant aux différents instruments utilisés pour cette étude.
À gauche et à droite sont représentés respectivement les champs de vues pour les
amas A2744 et MACS0416. En magenta, bleu, jaune et rouge sont respectivement
représentés les champs de vues pour les instruments MUSE, WFC3, HAWK-I et
IRAC, avec les tailles de champs de vues associées. . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

3.2 Cette mosaïque présente le même objet dans différentes images. La première
image est une image rgb composée des images HST F606W,F814W et F160W. La
deuxième est l’image de HAWK-I. Et les deux autres sont les canaux 1 et 2 de IRAC. 60

3.3 Sur cette figure sont présentées différentes étoiles. Sur la première ligne sont présen-
tées des étoiles en avant-plan de l’amas A2744, et sur la deuxième sont présentées
certaines en avant-plan de MACS0416. La première colonne correspond à des étoiles
dans l’image HST F160W, la deuxième à l’image HAWK-I et la troisième à l’image
canal 1 de IRAC. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61



3.4 Ce graphique présente l’évolution de la magnitude totale en fonction de la magni-
tude du cœur de la source. Les points sont coloriés en fonction de leur paramètre
«CLASS_ STAR», ainsi plus le paramètre tend vers 1 plus il semble être identifié
par SExtractor comme étant une étoile. En rouge est également identifiée la zone
de séquence d’étoiles, c’est la relation le long de laquelle on s’attend à trouver les
étoiles. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

3.5 Ci-dessus sont présentées 3 différentes PSF pour l’image HAWK-I. La première est
obtenue avec 1 étoile, la deuxième pour 7 étoiles et la troisième avec 20 étoiles. . . 64

3.6 Ce graphe présente l’étude comparative des PSF en fonction du nombre d’étoiles
sélectionnées. Sur le sous-graphe supérieur est présentée l’évolution du résidu entre
la PSF et la suivante en fonction du nombre d’étoiles. Sur le sous-graphe inférieur
est présentée l’évolution du rapport signal/bruit des PSF en fonction du nombre
d’étoiles. Les points concernant l’image HST F160W de A2744, l’image HAWK-I
de A2744 et les images de IRAC canal 1 de A2744 initiale et ré-échantillonnée sont
respectivement en rouge, vert, magenta et bleu. Les zones de couleur correspon-
dantes sont les zones où les nombres d’étoiles semblent optimaux pour estimer la
PSF. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65

3.7 Ci-dessus sont présentées les différentes PSFs pour les images de A2744. Sur les
première et deuxième colonnes sont respectivement présentées les PSFs des images
HST F160W et HAWK-I. Sur les troisième et quatrième colonnes sont présentées
les PSFs des images canal 1 de IRAC en version originale et ré-échantillonnée. La
première ligne présente les PSFs avec niveau de zoom commun, et la deuxième ligne
présente les PSFs entières. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

3.8 Ce graphe présente l’évolution du flux manquant en prenant une ouverture de plus
en plus grande centrée sur la PSF. IRACbis correspond à la PSF obtenue sur les
images IRAC sur-échantillonnées. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67

3.9 Ci-dessus sont représentées les évolutions d’intensité lumineuse en fonction de la
distance au centre, pour différentes valeurs de l’indice Sérsic.Peng et al. [2010b] . 70

3.10 Cette figure représente la modélisation d’une galaxie par GALFIT en utilisant 1 puis
2 composantes. Sur la première ligne on voit de gauche à droite : l’image, l’unique
composante utilisée puis le résidu. Sur la deuxième ligne on voit dans le sens de
la lecture : l’image, la première composante associée au bulbe de la galaxie, la
deuxième composante associée au disque de la galaxie, puis l’image des résidus. . 72

3.11 Cette figure représente la modélisation de 2 galaxies par GALFIT en utilisant dif-
férents nombres de composantes. Sur chaque ligne on voit de gauche à droite :
l’image, le modèle puis le résidu. Sur les deux premières lignes on peut voir une ga-
laxie modélisée avec 2 composantes sur la première ligne et avec 3 sur la deuxième.
Sur les deux dernières lignes on peut voir une galaxie de mon échantillon modélisée
en utilisant 1 composante puis 7 composantes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 73



3.12 Ce dessin illustre le principe de fonctionnement de Vanish pour définir les contami-
nations ainsi que les fichiers d’entrée de GALFITM. La première image dans le sens
de lecture représente l’image HST. La deuxième correspond à la carte de segmen-
tation associée. La troisième est un zoom sur l’image contenant le fichier de région
DS9 associé à l’objet 7. Et pour finir la quatrième représente le masque défini par
Vanish pour l’ajustement de GALFITM de l’objet 7. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76

3.13 Ci-dessus est présenté l’histogramme des χ2
ν des modèles GALFITM obtenus à la fin

de la première boucle pour les galaxies présentes dans les images HST du champ
de l’amas A2744. En bleu est présenté l’histogramme total des modèles. En rouge
est présenté un zoom de la zone la plus dense de cet histogramme. . . . . . . . . . 78

3.14 Cet organigramme décrit le principe de fonctionnement général de Vanish sur les
images HST. Une version plus détaillée de cet organigramme est présentée figure
A.1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79

3.15 Cette mosaïque représente les résultats de décontamination obtenus en utilisant
Vanish sur les images de l’amas A2744. Sur la première ligne figurent les images
initiales, sur la deuxième sont présentés tous les modèles obtenus, et sur la troi-
sième sont présentés les résidus correspondants. La première colonne correspond à
l’image en couleur obtenue avec F606W, F814W et F160W. La deuxième colonne
correspond à l’image de HAWK-I. Et la troisième correspond à l’image IRAC en
couleur obtenue avec l’image canal 1 en bleu, l’image canal 2 en rouge et l’image
moyenne canal 1& 2 en vert. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83

3.16 Idem que la figure 3.15 mais pour l’amas MACS0416 . . . . . . . . . . . . . . . . 84
3.17 Cette figure extraite de Desprez et al. [2018], illustre le travail réalisé durant cette

thèse pour cette étude. À gauche l’image F814W du système GGL RXJ2129-GGL1.
Au centre le modèle Sérsic ajusté sur la lentille. Et à droite l’image résiduelle utilisée
pour mesurer la photométrie de la galaxie en arrière-plan. . . . . . . . . . . . . . 84

3.18 Ci-dessus sont présentés les histogrammes de χ2
ν obtenus pour les galaxies de

l’échantillon, pour le modèle HST (en bleu), HAWK-I (en vert) et celui du ca-
nal 1 de IRAC (en rouge). Les histogrammes principaux présentent la répartition
de la totalité de l’échantillon. Les histogrammes insérés présentent la répartition
pour un χ2

ν compris entre 0 et 10. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86
3.19 Sont représentées ici les 148 positions utilisées sur le champs de l’amas A2744 pour

générer les galaxies simulées. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89
3.20 Les différences entre les paramètres morphologique des profils Sérsic théoriques et

mesurés sont présentés sur cette figure. Les petits points correspondent à un jeu de
profils Sérsic théorique/mesuré, dont la couleur témoigne de la valeur du paramètre
théorique. Les carrés noirs représentent les valeurs médianes obtenues pour chaque
pas de magnitude. Les erreurs représentent la déviation absolue médiane (MAD). 90



3.21 Les différences entre les magnitudes des modèles théorique et mesurées sont présen-
tées sur cette figure. La colonne de gauche présente les différences obtenues pour
chaque paire de modèles théorique/mesuré colorées en fonction de l’erreur obtenue
sur le rayon effectif. Les ronds vides représentent la différence médiane pour chaque
pas de magnitude. Les erreurs sur les ronds vide sont les déviations absolues mé-
dianes (MAD). Sur la colonne de droite sont reportés les ronds vides avec leurs
erreurs. Ces points sont comparés avec les valeurs médianes et les MAD présentées
figure 3.22. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91

3.22 Ci-dessus figure la comparaison des flux obtenus dans les catalogues Astrodeep et
Vanish. Le symbole F représente le flux. L’indice correspond à la bande comparée.
L’exposant indique le catalogue dont la magnitude est extraite, AD pour Astrodeep
et V pour Vanish. L’abscisse des différents graphes correspond à la magnitude du
catalogue Vanish pour la bande en question. En bleu, vert et rouge sont présentées
les galaxies présentes dans les 2 catalogues ; les galaxies ayant une valeur de limite
supérieure sur l’un des 2 catalogues ne figurent pas sur le graphe. En noir sont
présentées les galaxies de mon échantillon. Les carrés noirs surplombés d’un losange
doré sont les galaxies utilisées pour comparer les catalogues. . . . . . . . . . . . . 94

3.23 Ci-dessus figure une partie de l’image F160W de HST de A2744. Sur celle de gauche
sont présentées les sources du catalogue Astrodeep. Á droite sont présentées les
sources de mon échantillon. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

3.24 Cette figure représente les résultats de la comparaison pour 3 galaxies de mon
échantillon sur l’image F160W de HST pour A2744. Chaque ligne correspond à une
des galaxies. La première colonne représente l’image décontaminée. Sur la première
ligne, les résidus brillants sont des résidus d’une étoile très brillante au voisinage de
la galaxie ; ces résidus sont masqués pendant la modélisation. La deuxième colonne
correspond à l’image résiduelle obtenue par Vanish. Sur la troisième colonne figure
l’image des résidus après soustraction du modèle morphologique établi par Vanish
combiné à la magnitude d’ Astrodeep. Et sur la quatrième colonne sont présentés
les résidus obtenus en ajustant par le modèle morphologique mais en fixant la
magnitude à celle du catalogue Astrodeep. La première ligne est une galaxie prédite
plus brillante par Astrodeep que par Vanish, les 2 autres sont des galaxies prédites
plus brillantes par Vanish que par Astrodeep. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97

3.25 Cette mosaïque représente la comparaison pour une galaxie de mon échantillon sur
l’image de HAWK-I pour A2744. L’ordre des images est le même que pour la figure
3.24. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 98



3.26 Cette mosaïque en négatif représente les résultats de la comparaison sur l’image du
canal 1 de IRAC pour A2744. La première image est l’image utilisée par Vanish
pour ajuster la magnitude. La deuxième image est l’image résiduelle après mesure.
La position de la galaxie est représentée par le curseur jaune. Les positions des
faux modèles aux magnitudes Astrodeep sont représentées par les curseurs cyan et
jaune. Les 2 couleurs ont été utilisées seulement pour faciliter la lecture, elles n’ont
aucune signification. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 98

4.1 Cette mosaïque représente la modélisation de la galaxie en utilisant Vanish. Sur
la première colonne se trouvent les images initiales utilisées pour la modélisation.
Sur la deuxième colonne se trouvent les images décontaminées par Vanish. Sur
la troisième colonne sont présentés les modèles ajustés par GALFITM, les modèles
encadrés en magenta indiquent que ces modèles ont pour magnitude la limite su-
périeure définie. Ils représentent donc le modèle le plus brillant envisageable pour
la galaxie. Et la quatrième colonne présente les images résiduelles correspondantes.
Sur la première ligne est présenté le traitement sur les images RGB de HST en
utilisant les images F160W, F814W et F606W. Sur la deuxième ligne le traitement
sur l’image de HAWK-I. Et sur les troisième et quatrième lignes sont présentés les
traitements sur les images des canaux 1 & 2 de IRAC. . . . . . . . . . . . . . . . 105

4.2 Idem que pour la figure 4.1 mais pour l’objet S5061. . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
4.3 Sur cette figure sont présentées 2 des images du système 13 de MACS0416. En violet

est présenté le champ de vue de MUSE sur cet amas. Et en bleu sont présentées
les positions des 2 images. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 108

4.4 Cette figure représente l’évolution de l’effectif des catalogues MUSE au fur et à
mesure des contraintes appliquées. L’image de gauche concerne A2744 et celle de
droite MACS0416. En jaune sont identifiées les galaxies rejetées car l’erreur sur la
magnitude mesurée était trop grande. En rouge sont identifiées les galaxies rejetées
car elles étaient trop contaminées par rapport à leur brillance. L’échantillon global
est composé des galaxies identifiées en vert et en magenta. Les galaxies en magenta
sont les galaxies qui ne seront pas conservées pour les relations d’échelles car elles
sont les images de sources déjà représentées dans l’échantillon. Les galaxies rejetées
sont identifiées en jaune. La galaxie ajoutée à la main est identifiée en vert et sa
contre image en magenta. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109

4.5 Cette figure représente les plans sources pour les amas A2744 et MACS0416 avec
les valeurs d’amplification pour les différentes positions. Ces plans sources corres-
pondent aux champs de vue MUSE à redshift 3,5. Crédit : Geoffroy de la Vieuville 111



4.6 A updater. L’histogramme cumulé supérieur présente la répartition des redshifts de
l’échantillon. En bleu la proportion du comptage des galaxies observées à travers
A2744. Et en rouge celle du comptage des galaxies observées à travers MACS0416.
Le graphe inférieur présente les proportions des galaxies détectées sur les deux ca-
naux de IRAC (en bleu foncé), des galaxies détectées seulement sur un des deux
canaux (bleu clair), et les galaxies non détectées sur les canaux de IRAC (en gris).
Pour les galaxies non détectées, une limite supérieure est utilisée en tant que pho-
tométrie. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112

5.1 Sur cette figure extraite du manuel de Hyperz, on peut voir des exemples d’IMF.
Celle utilisée pour ma thèse est celle de Salpeter, présentée en rouge. . . . . . . . 117

5.2 Cette figure présente les différentes mesures de la couleur effectuées pour les diffé-
rents pas de redshift. Les pas de redshift sont identifiés par les zones colorées, le
code de couleurs est celui utilisé par Lam et al. [2019]. Les 4 mesures sont artificiel-
lement décalées, horizontalement autour de la valeur centrale du pas, pour faciliter
la lecture. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 126

5.3 La partie de gauche de cette figure présente les spectres extraits et étudiés par
GLASS, avec en rouge l’ouverture utilisée pour mesurer le continuum et en cyan
celle pour mesurer le flux de la raie + continuum. La partie de droite présente la
comparaison entre les flux mesurés par GLASS et ceux ajustés par Hyperz. Les
spectres sont classés de bas en haut par ordre croissant de flux. . . . . . . . . . . 126

5.4 Ces 2 figures présentent la différence entre les masses stellaires mesurées en utilisant
les librairies de BC03 et en utilisant celles de BPASS. Sur le graphe supérieur, les
2 mesures sont directement confrontées avec les erreurs associées. Sur le graphe
inférieur, j’ai tracé le logarithme du rapport en fonction de la masse stellaire estimée
par BPASS. En vert est identifié le point avec la plus grande différence, c’est la
galaxie S5061 de MACS0416. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 128

5.5 Sur cette figure sont présentés les deux ajustements de la SED de l’objet S5061
de MACS0416 par Hyperz en utilisant les librairies BPASS (au-dessus) et BC03
(au-dessous). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 129

5.6 Sur cette figure sont comparées les différentes masses stellaires déduite de l’ajuste-
ment de la SED des galaxies de notre échantillon pour les différentes SFH supposées.
Les valeurs de médiane et les dispersions absolues médianes sont indiquées sur les
graphes concernés. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 130

5.7 Sur cette figure sont comparées les différentes masses stellaires déduite de l’ajuste-
ment de la SED des galaxies de notre échantillon pour les différentes SFH supposées.
Les SPS BC03 supposant des SFH exponentielle croissante (expRising) et constante
(csp), ainsi que les SPS BPASS supposant constante (csp). Les valeurs de médiane
et les dispersions absolues médianes sont indiquées sur les graphes concernés. . . . 131



5.8 Ces 2 figures présentent la différence entre les masses stellaires mesurées en utili-
sant les librairies de BC03 avec une SFH "Delay" et en utilisant celles de BPASS
avec une SFH "constante". Sur le graphe supérieur, les 2 mesures sont directement
confrontées avec les erreurs associées. Sur le graphe inférieur, j’ai tracé le logarithme
du rapport en fonction de la masse stellaire estimée par BPASS. . . . . . . . . . . 133

6.1 Cette figure présente les positions explorées dans le plan source (colonne de droite)
et les positions correspondantes des images dans le plan image (colonne de gauche).
En magenta sont tracés les champs de vue MUSE. En cyan sont identifiées les
positions dans le plan source qui conduisent à au moins une image dans le champ
de vue MUSE. Les images contenues dans le champ de vue MUSE sont en cyan. En
rouge sont identifiées les positions images et sources hors du champ de vue MUSE. 136

6.2 Cette figure présente les différentes étapes de la génération des cartes de complé-
tudes pour l’espace des paramètres SFR/Masse stellaire. L’exemple présenté est
celui de la carte de complétude établie pour 2.91 < z < 3.5 pour l’amas A2744.
Sur l’image en haut à gauche est présentée la répartition des galaxies simulées sur
l’espace des paramètres. Sur l’image en haut à droite, est présentée la fraction de
détection pour chaque sous-groupe. Les sous-groupes en jaune sont des sous-groupes
pour lesquels le nombre de galaxies simulées présentes est nul. Sur l’image en bas
à gauche, sont présentées les valeurs moyennes de complétude définies. Ainsi les
deux sous-groupes magenta de l’image ont pour valeur de complétude la moyenne
des 4 sous-groupes magenta de l’image en haut à droite (idem pour le bleu). Et
enfin l’image en bas à droite présente la carte de complétude résultante. Toutes
les complétudes des sous-groupes dans la région en cyan ont pour valeurs de com-
plétudes celles correspondantes sur l’image en haut à droite. Pour tous les autres
les complétudes sont déduites de l’image en bas à gauche comme schématisé en
magenta et en bleu. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 139

6.3 Cette figure présente la carte de complétude pour l’espace des paramètres Taille
/ Masse stellaire pour 2.91 < z < 3.5 pour l’amas A2744. Sur l’image à gauche
est présentée la répartition des galaxies simulées sur l’espace des paramètres dans
les différents sous-groupes. À droite est présentée la carte de complétude, les sous-
groupes en jaune sont des sous-groupes pour lesquels le nombre de galaxies simulées
présentes est nul. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 140



6.4 Cette mosaïque synthétise l’ensemble des cartes de complétude établies pour les dif-
férents espaces de paramètres. Les 2 premières lignes sont associées à l’espace des
paramètres SFR/SM et les 2 dernières lignes à l’espace des paramètres Taille/SM.
Les 3 colonnes correspondent aux trois pas de redshift utilisés. Les première et
troisième lignes sont associées à l’amas A2744, alors que les deuxième et quatrième
le sont à l’amas MACS0416. En traits épais sont présentés les iso-contours de com-
plétude pour les valeurs 0.5, 0.75 et 0.95. Pour l’amas A2744, les traits fins corres-
pondent aux iso-contours pour la carte de complétude du pas de redshift précédent.
Pour MACS0416, ces traits fins correspondent aux iso-contours pour les cartes de
complétude de l’amas A2744. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 142

7.1 Cette figure représente les résultats d’une itération pour un jeu de paramètres
(α, β, σvet)th, la relation αth, βth est représentée par la droite bleue. En bleu sont
présentés les N points aléatoirement sélectionnés et perturbés en se basant sur les
paramètres "théoriques (th)". En rouge sont les points qui ont été sélectionnés après
application de la complétude. En cyan et vert sont respectivement présentés les
isocontours de complétude avec les valeurs associées pour les champs de vue A2744
et MACS0416. La droite en rouge représente les αme, βme mesurés par HYPER-FIT
en se basant sur les points rouges. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 147

7.2 Sur cette figure sont représentés les espaces des paramètres des relations SM-SFR.
En noir transparent sont présentées les 180 paires de jeux de paramètres théo-
riques(th)/mesurés(me). Les points en rouge représentent les paires de jeux pour
lesquelles les 2 paramètres autres que celui en ordonnées sont constants dans les
jeux "théoriques". Par exemple, pour le graphe central, en rouge sont représen-
tées les paires de jeux pour lesquelles les jeux "théoriques" avaient les mêmes
αth et σthvert. Puis pour ces mêmes paires, les deux paramètres "mesurés" autres
que celui présenté en abscisse sont approximés à la moyenne des paramètres des
jeux appartenant aux paires en rouges. Je peux donc ainsi tracer la droite affine :
xthi = aijx

me
j +

(
aikx̄

me
k + ailx̄

me
l + bi

)
constante

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 148



7.3 Cette figure représente les séquences principales ajustées sur les galaxies de mon
échantillon. Les figures en haut à gauche, en haut à droite et en bas à gauche repré-
sentent respectivement les premier, deuxième et troisième échantillons de redshift.
Les ronds et les carrés représentent respectivement les galaxies de mon échantillon
présent dans les champs d’amas A2744 et MACS0416. Ces points sont coloriés en
fonction de leurs largeurs équivalentes de la raie Lymanα. Les points noirs trans-
parents présents sur le premier graphe représentent les 1000 résultats obtenus pour
chaque galaxie lors de la simulation Monte-Carlo (cf. section 5.2.4). En pointillés
est présentée la MS la plus probable mesurée. En trait plein est présentée la MS la
plus probable corrigée des biais de complétude. La zone de couleur autour présente
la zone couverte par les MS comprises dans les 1σ d’erreur. J’ai également respec-
tivement présenté en tirets et en tirets/pointillés les MS obtenues par les études
Santini et al. [2017] et Salmon et al. [2015] pour des redshift similaires. . . . . . . 150

7.4 Ces 4 différents graphes présentent les distributions des paramètres des séquences
principales, la pente α, la normalisation à 108.3 M� ainsi que la dispersion σvert. Sur
les trois premiers sont présentées les distributions avant (en noir) et après (en rouge)
correction des biais de complétude pour les trois sous-échantillons de redshifts ; les
lignes en tirets verticales représentent la médiane ainsi que les limites contenant
les 68% centrés. Sur le quatrième graphe sont présentées les distributions des pa-
ramètres pour les 3 sous-échantillons ; les lignes en tirets verticales représentent les
médianes. Le code couleur est le même que pour la figure 7.3. Ces graphes ont été
réalisés en utilisant corner.py Foreman-Mackey [2016] . . . . . . . . . . . . . . . 152

7.5 Cette figure présente l’évolution des paramètres de la séquence principale en fonc-
tion du redshift. Les paramètres obtenus lors de cette étude sont présentés en bleu.
Respectivement en jaune, vert et rouge, sont présentés les paramètres obtenus dans
les études Santini et al. [2017], Salmon et al. [2015] et Iyer et al. [2018]. En rouge
et violet sont présentées les relations, ainsi que les erreurs à 1σ associées, publiées
dans les études de Iyer et al. [2018] et Speagle et al. [2014]. Les graphes de gauche,
du centre et de droite présentent respectivement les évolutions de la pente, de la
normalisation à 108.3 M� et de la dispersion intrinsèque de la MS en fonction du
redshift. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 154

7.6 Cette figure présente le lien entre le SFR et la luminosité Lymanα des galaxies LAE
de mon échantillon. Des relations qualitatives ont été représentées en rouge pour
souligner la relation ainsi que la dispersion dans l’échantillon. La zone en dégradé
représente qualitativement les zones les plus difficiles à détecter. . . . . . . . . . . 156



7.7 Sur cette figure sont présentées les évolutions des rayons effectifs moyens en fonc-
tion de l’âge de l’Univers. Les ronds bleu foncé et bleu clair représentent les données
de mon échantillon pour les galaxies fortement génératrices et les galaxies généra-
trices d’étoiles. Les carrés rouges et bleus sont respectivement les normalisations
de van der Wel et al. [2014] projetées à 108.5M� pour les galaxies très faiblement
génératrices et fortement génératrices d’étoiles. La projection a été faite en utilisant
la relation et les paramètres pour les différents domaines de redshift présentés par
van der Wel et al. [2014]. Les relations noires représentent les évolutions ajustées
par van der Wel et al. [2014] elles aussi projetées à 108.5M� en utilisant le facteur
de projection N8.5 =

(
108.5

5.1010

)ᾱ
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 159

7.8 Cette figure présente la relation entre la taille et la masse stellaire pour les galaxies
des différents sous-échantillons de redshift. La couleur des points reflète leurs taux
spécifiques de formation stellaire (sSFR). Pour les 3 premiers graphes, les étoiles
bleues (leur forme sera dite étoile pleine) et les étoiles rouges (leur forme sera dite
étoile bâton), représentent la valeur moyenne de la taille pour les galaxies ayant une
masse stellaire comprise entre 108 M� et 109 M� et dont le sSFR est respectivement
supérieur et inférieur à la valeur médiane. Sur le quatrième graphe, les étoiles pleines
et les étoiles bâtons représentent les étoiles obtenues dans les 3 graphes précédents,
le code couleur est celui des sous-échantillons de redshift. Les droites en tirets bleus
et rouges représentent les évolutions ajustées, en utilisant HYPERFIT, en prenant
en compte respectivement les galaxies fortement génératrices et génératrices. La
droite en trait plein représente la relation ajustée en utilisant toutes les galaxies
du sous-échantillon. Les droites en pointillés représentent les relations obtenues et
présentées par van der Wel et al. [2014], en bleu la relation pour les galaxies de
type tardif et en rouge celle pour les galaxies de type primitif. Les lignes cyan et
vertes représentent les isocontours de complétudes obtenus comme présenté dans
le chapitre 6. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161



7.9 Cette figure présente la relation entre la taille et la masse stellaire des galaxies de
mon échantillon. La couleur des points reflète leurs taux spécifiques de formations
stellaires (sSFR). Les étoiles rouges et bleues, représentent la valeur moyenne de la
taille pour les galaxies ayant une masse stellaire comprise entre 108 M� et 109 M�
et dont le sSFR est respectivement inférieur et supérieur à la valeur médiane. Les
droites en tirets bleus et rouges représentent les évolutions ajustées en prenant en
compte respectivement les galaxies fortement génératrices et génératrices. La droite
en trait plein représente la relation ajustée, en utilisant HYPERFIT, en utilisant
toutes les galaxies du sous-échantillon. Les droites en pointillés représentent les
relations obtenues et présentées par van der Wel et al. [2014], en bleu la relation
pour les galaxies de type tardif et en rouge celle pour les galaxies de type primitif.
Les points en arrière-plan gris clair sont les galaxies étudiées par Bouwens et al.
[2017] ; ces galaxies ont également été obtenues en tirant avantage de l’amplification
gravitationnelle. Et enfin la zone délimitée en gris clair représente la zone de l’espace
des paramètres où ont été observés les complexes d’amas d’étoiles (Livermore et al.
[2015], Bouwens et al. [2017]). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162

8.1 Sur cette figure sont présentées les différences entre le redshift spectroscopique me-
suré avec MUSE et le redshift photométrique déduit de la photométrie par Hyperz.
Sur le graphe supérieur la distribution des 2 mesures est présentée. Sur le graphe
inférieur c’est la différence normalisée qui est présentée en fonction du redshift spec-
troscopique. Les 2 galaxies dont la différence normalisée absolue est supérieure à
15% sont identifiées en vert. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 165

8.2 Ci-dessus sont présentés les deux ajustements de SED obtenus pour la galaxie 5624-
A2744 avec et sans les données MUSE. Les points bleus représentent les magnitudes
utilisées pour l’ajustement. Elles sont toutes similaires dans les 2 cas ici, sauf pour
la bande 606. En effet c’est dans cette bande qu’est mesurée la raie Lymanα pour
le redshift de la galaxie. Par conséquent la magnitude la moins brillante est celle
utilisée pour l’ajustement avec les données MUSE, puisqu’on lui a retiré le flux de
la raie (cf chapitre 5). En rouge est présenté l’ajustement avec les données MUSE,
et en vert celui sans. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 166

8.3 Idem que la figure 8.2 mais pour la galaxie S6919-MACS0416. . . . . . . . . . . . 167



8.4 Cette figure présente les différences entre les propriétés physiques obtenues
avec(MUSE) et sans (φ) les données MUSE. Le graphe en haut à gauche pré-
sente les différences entre les masses stellaires. Le graphe en bas à gauche présente
celles entre les taux de formation stellaire. Le graphe en haut à droite présente les
différences entre les taux spécifiques de formation stellaire. Et enfin le graphe en
bas à droite présente l’évolution de la différence normalisée des taux spécifiques de
formation stellaire en fonction du taux spécifique de formation stellaire obtenu en
utilisant les données MUSE. Les couleurs des graphes de gauche représentent les
différences normalisées entre les redshifts photométrique et spectroscopique, alors
que la couleur de gauche représente la différence normalisée des flux de la raie Hα

estimé par Hyperz avec et sans les données MUSE. . . . . . . . . . . . . . . . . . 168
8.5 Ci-dessus sont présentés les histogrammes des distributions du sSFR pour mon

échantillon superposé à l’échantillon photométrique. L’effectif de l’échantillon pho-
tométrique observé dans le champ de vue de l’amas A2744 est présenté en bleu
foncé sur l’histogramme supérieur, celui de MACS0416 est en rouge foncé sur l’his-
togramme inférieur. Les effectifs pour mon échantillon dans le champ de vue de
A2744 et MACS0416 sont respectivement présentés en bleu clair et rouge clair. . . 171

8.6 Cette figure représente le résumé de la comparaison des études des différentes images
du système multiple 3 du champ de vue A2744. En haut sont présentées les dif-
férentes SEDs mesurées et désamplifiées pour les différentes images. Les erreurs
prennent en compte les erreurs photométriques ainsi que l’erreur sur le coefficient
d’amplification. Ensuite sont présentées les différentes images RGB en utilisant
les bandes 606,814 et 160, pour les images du système. Les images sont enca-
drées par le même code couleur que les SEDs. Enfin les distributions des proprié-
tés physiques des différentes images sont présentées en utilisant l’outil corner.py
[Foreman-Mackey, 2016] en utilisant le même code couleur. L’image du système
utilisée pour les relations d’échelles est identifié par l’étoile. . . . . . . . . . . . . . 173

A.1 Cet organigramme décrit le principe de fonctionnement détaillé de Vanish sur les
images HST. Les flèches en trait plein décrivent les chemins empruntés par Vanish.
Les flèches en tirets représentent l’échange d’information ; les flèches entrant dans
le catalogue indiquent une écriture du résultat dans le catalogue, et les flèches sor-
tantes indiquent une lecture des paramètres des modèles dans le catalogue. Les
flèches en pointillés indiquent les chemins parallélisés par Vanish. (Vanish va em-
prunter ce chemin plusieurs fois en même temps pour différents objets du catalogue).206
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Liste des tableaux

3.1 Ci-dessus sont présentés les temps de pose ainsi que les magnitudes limites à 5σ
mesurées sur une source ponctuelle sur les images des amas A2744 et MACS0416. 59

4.1 Ci-dessus la liste obtenue après la méthode de sélection appliquée sur A2744. ID est
l’identification de la galaxie dans le catalogue MUSE. RA et DEC sont les positions
correspondantes. Z est le redshift de la galaxie dans le catalogue MUSE. Mulsys
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cas où ces sources seraient multiples. blend est le critère de contamination obtenu
lors de la sélection. errH et errK correspondent respectivement aux erreurs sur les
magnitudes obtenues lors de la sélection sur les images F160W de HST et HAWK-I. 104
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MACS0416 est quant à elle prise en compte dans le comptage. . . . . . . . . . . . 110

5.1 Dans ce tableau sont listés les différents domaines de redshift ainsi que les confi-
gurations de raies nébulaires pour les 2 canaux de IRAC établis par Lam et al.
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7.1 Dans ce tableau sont listés les différents paramètres des MS ajustées sur les diffé-
rents sous-échantillons de redshift. Sont indiqués les plages de redshift, le nombre
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A.1 Sont listés dans la table ci-dessus les différents paramètres contenus dans le cata-
logue Vanish. Le catalogue contient également des colonnes pour les erreurs des
paramètres du profil Sérsic. Chaque paramètre du profil Sérsic qui évolue en fonc-
tion de la longueur d’onde contient autant de colonnes que de bandes utilisées. . . 207

B.1 Cette table liste la totalité des galaxies présentes dans l’échantillon. La première
colonne identifie l’amas à travers lequel cette galaxie a été observée. ID correspond
au numéro d’identification assigné à la galaxie dans le catalogue MUSE. RA &
DEC représentent la position associée. Z est le redshift de la galaxie mesuré dans le
catalogue MUSE. AMP et AMPerr sont la valeur d’amplification et l’erreur associée
estimée en utilisant Lenstool. Type correspond au type identifié pour la galaxie,
les valeurs utilisées sont celle du catalogue MUSE de A2744 présenté par Mahler
et al. [2018], les galaxies de type 3 sont des galaxies à cassure de Lyman et celles de
type 6 sont des émetteurs Lyman−α. Et enfin MUL identifie le numéro du système
multiples et l’image dans le cas où la galaxie aurait des images multiple. MUL est
de la forme «IDsysteme.NUMimage». La ligne horizontale délimites les galaxies pour
lesquelles une autre image de la même source est déjà dans l’échantillon. . . . . . 217
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