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Résumé
La spectroscopie sans fente a longtemps été considérée comme une technique compliquée de

part ses e�ets d’auto- et d’inter-contamination. Toutefois, depuis l’ère des instruments du Télescope

Spatial Hubble qui o�rent un faible bruit de fond et une bonne résolution spatiale, cet outil est

maintenant largement utilisé pour les sondages spatiaux astrophysiques et cosmologiques.

Dans ce contexte, nous nous sommes intéressés à l’application de cette technique pour l’étude

individuelle de galaxies. Dans les sondages actuels, l’analyse de ces spectres s’e�ectue générale-

ment à partir de méthodes inverses qui ne tiennent pas compte de l’e�et d’auto-contamination qui

mélange les propriétés morphologiques et spectrales de la galaxie. Les objectifs de cette thèse sont

tout d’abord de prendre en compte cet e�et de contamination qui dégrade la résolution spectrale ef-

fective en fonction de l’extension spatiale de la source, a�n de mesurer plus précisément le redshift

et autres propriétés spectrales intégrées. Nous explorons aussi la faisabilité de la mesure de quan-

titées spatialement résolues telle que la cinématique interne des galaxies. Pour ce faire, nous avons

construit un modèle complet de spectres qui peut être quantitativement comparé aux observations

actuelles.

Ce modèle est par la suite testé sur des données sélectionnées des relevés GLASS et 3D-HST,

pour estimer le redshift et les paramètres cinématiques (modélisant la courbe de rotation de la ga-

laxie). Notre approche forward permet d’atténuer l’e�et d’auto-contamination et donc d’améliorer

la précision sur la mesure du redshift. Dans un sous-échantillon de galaxies spirales isolées et réso-

lues, il est alors possible de contrainte assez signi�cativement les paramètres cinématiques. Nous

étudions également les systématiques liées aux hypothèses de notre modèle grâce à des simula-

tions avec les données du relevé de spectroscopie à champ intégral MaNGA. Ces dernières tendent

à montrer que la mesure de ces paramètres reste assez di�cile pour la plupart des données récentes

de spectroscopie sans fente. Toutefois, nous montrons l’amélioration signi�cative de la précision

sur la mesure du redshift avec notre approche forward.

En�n, ces travaux montrent des applications prometteuses pour les futures grands relevés spec-

troscopiques tel que Euclid et WFIRST.
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Abstract
Slitless spectroscopy has long been considered as a complicated and confused technique because

of its self- and cross-confusion e�ets. However, since the era of the Hubble Space Telescope (HST)

instruments which o�er a low background and �ne spatial resolution, slitless spectroscopy has

become an adopted cosmological survey tool to study galaxy evolution from space.

Within this context, we investigate its application to single object studies. In recent surveys,

the spectra analysis is usually done using backward extraction which mixes spatial and spectral

properties and therefore does not take into account self-confusion e�ect. The goals of this PhD is

�rstly to include this e�ect which degrades the e�ective spectral resolution (which depends on the

extent of the source), in order to make the redshift and other integrated spectral features measure-

ments more accurate. We also explore the feasibility to measure spatially resolved quantities such

as galaxy kinematics. We build a complete forward model to be quantitatively compared to actual

slitless observations.

The model is tested on selected observations from 3D-HST and GLASS surveys, to estimate

redshift and kinematic parameters (modeling the galaxy rotation curve) on several galaxies. Our

forward approach allows to mitigate self-confusion e�ect, and therefore to increase the precision

of redshift measurements. In a sub-sample of well-resolved spiral galaxies from HST surveys, it

is possible to signi�cantly constrain galaxy rotation curve parameters. We also study the syste-

matics e�ects induced by the hypothesis of our model by building slitless simulations with the

data of the integral �eld spectrograph survey MaNGA. These simulations suggest that the precise

measurement of the kinematics parameters is di�cult for most of the current slitless observations.

Nethertheless, they point out that this forward model contrains signi�cantly well the redshift.

Finally, this work is promising for future large slitless spectroscopic surveys such as Euclid.
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Introduction générale

Cette thèse s’inscrit dans le contexte de la cosmologie observationnelle i.e. l’étude de l’Univers

dans son ensemble par le biais d’observations. Ces dernières années, les modèles théoriques et les

observations ont convergé vers le modèle dit de concordance qui décrit un Univers en expansion

accélérée dont la composition est dominée par deux composantes sombres : la matière noire et

l’énergie sombre. Un des buts majeurs de la cosmologie moderne est de comprendre la nature et les

propriétés de ces dernières. A�n de répondre à ces questions, il est possible d’e�ectuer des relevés

photométriques et spectroscopiques de plusieurs millions d’objets a�n de cartographier au mieux

la distribution spatiale des galaxies. Pour réaliser de tels relevés, la technique de la spectroscopie

sans fente (adoptée par les futures missions spatiales Euclid et WFIRST) est adéquate puisqu’elle

permet de mesurer les spectres d’un grand nombre d’objets de façon simultanée. Toutefois, cette

technique est entachée de problèmes de contamination qui peuvent rendre di�cile la réduction

des données et la mesure du décalage vers le rouge (redshift) des sources. Il est par conséquent

important de modéliser précisément la spectroscopie sans fente a�n de corriger d’une partie de

ces e�ets de contamination. De plus nous verrons qu’une modélisation �ne de cette technique de

spectroscopie peut permettre dans certains cas d’accéder à la mesure de quantités résolues telle que

la cinématique interne des galaxies. C’est dans ce cadre de modélisation que se situe cette thèse.

Dans un premier temps, nous présenterons le contexte scienti�que de cette thèse en présentant

le modèle standard de cosmologie, les sondes cosmologiques communément utilisées mais aussi

une synthèse sur les courbes de rotation des galaxies et leurs utilisations pour étudier les relations

d’échelles des galaxies. Nous exposerons aussi la future mission spatiale Euclid. Dans un second

temps, nous discuterons des di�érentes techniques de spectroscopie en détaillant celle de la spec-

troscopie sans fente. Nous décrirons les principales méthodes d’extraction des spectres servant à

mesurer le redshift. En�n, nous présenterons un formalisme forward permettant de modéliser pré-

cisément les spectres de spectroscopie sans fente. Le troisième Chapitre sera dédié à la modélisation

proprement dite des spectres bidimensionnels de spectroscopie sans fente en incluant la cinéma-

tique interne des galaxies. Nous étudierons également en détail les di�érentes systématiques liées

à la mesure du champ de vitesse à partir de simulations à la résolution des instruments du Hubble
Space Telescope. Le quatrième Chapitre sera consacré à l’application de ce modèle aux données des

relevés GLASS et 3D-HST du HST. Cela permettra de mettre en évidence les avantages et les limites

de notre modèle. Dans le Chapitre 5, nous utiliserons des simulations réalistes de spectroscopie

sans fente à partir des données de spectroscopie à champ intégral du relevé SDSS-MaNGA. Ces

dernières permettrons de préciser la pertinence des mesures de la cinématique interne et du red-

shift avec notre modèle. En�n, nous présenterons les di�érentes conclusions associées à ce travail

de thèse et nous terminerons par discuter des perspectives en partie liées à la future mission spatiale

Euclid.
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La cosmologie est la science qui étudie l’origine, la nature, la structure et l’évolution de l’Uni-

vers dans son ensemble. La nature extragalactique de notre Univers remonte tout d’abord à des

observations de Slipher en 1917 qui observa pour la première fois le décalage vers le rouge d’autres

galaxies. Ceci marque une profonde révolution dans la vision du monde, l’Univers ne se réduit pas

uniquement à notre galaxie mais est rempli d’un gaz cosmique composé d’une myriade de galaxies.

Quelques années plus tard, en combinant ses mesures avec celles de Slipher, Hubble observe l’ex-

pansion de l’Univers : les galaxies s’éloignent les unes des autres d’autant plus vite qu’elles sont

loin, ce qui con�rme les travaux de Georges Lemaître publiés deux ans auparavant.

De là, va naître le modèle standard de la cosmologie actuelle qui est le modèle de concordance :

il s’agit du modèle théorique qui décrit au mieux les grandes étapes de l’évolution de l’Univers

observable en accord avec l’ensemble des observations actuelles. Ce modèle stipule un Univers

homogène et isotrope à grande échelle ("principe cosmologique") et en expansion. Notre Univers

évoluerait ainsi sous l’action de la gravitation avec les lois de la Relativité Générale. Ce modèle

devrait donc permettre de relier l’état originel de l’Univers (Big-Bang) et les grandes structures

observables aujourd’hui. À noter, que l’ensemble des observations et des modèles développés en

cosmologie est le fruit non seulement de travaux théoriques mais également du développement

d’un grand nombre de relevés astronomiques (spatiaux et au sol).

1



2 Chapitre 1. Introduction et contexte scienti�que

Dans ce chapitre, nous décrirons plus en détail le modèle de concordance et présenterons l’en-

semble des sondes cosmologique utilisés pour comparer les modèles théoriques aux observations.

Par la suite nous introduirons les di�érentes distances qui existent en cosmologie. En�n nous pré-

senterons les galaxies dans leur ensemble avec leurs morphologies, les courbes de rotation et don-

nerons une liste non exhaustive des relations d’échelles utilisées en astrophysique et cosmologie.

1.1 Un peu de cosmologie observationnelle

1.1.1 Modèle de concordance - ΛCDM

Le modèle standard de cosmologie se base sur la théorie de la Relativité Générale d’Einstein :

l’Univers est décrit par un �uide en expansion qui se refroidit avec le temps dans un système isolé. En

1916, Einstein propose une théorie géométrique de la gravitation où la géométrie locale de l’espace-

temps dépend de la densité de matière-énergie. L’équation de champ d’Einstein permet ainsi de

relier le contenu et son contenant :

Rµν −
1

2
Rgµν + gµνΛ =

8πG

c4
Tµν (1.1)

où Rµν est le tenseur de Ricci, R le scalaire de Ricci (représentant la courbure scalaire), gµν la

métrique d’espace-temps, G la constante de gravitation, Tµν le tenseur énergie-impulsion, Λ la

constante cosmologique et c la célérité de la lumière.

En cherchant des solutions qui décrivent l’Univers dans son ensemble, Einstein formula im-

plicitement le principe cosmologique qui stipule que l’Univers est homogène et isotrope à grande

échelle. On peut alors montrer que la métrique d’un tel Univers peut être décrite par la métrique de

Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) (Friedmann, 1922; Lemaître, 1933; Robertson, 1936;

Walker, 1937) :

ds2 = c2dt2 − a2(t)

(
dr2

1− kr2
+ r2

(
dθ2 + sin2 θdφ2

))
. (1.2)

où t est le temps propre et (r, θ, φ) sont les coordonnées sphériques de la partie spatiale de la

métrique. Ces dernières sont des coordonnées comobiles i.e. qui ne dépendent pas de l’expansion.

Le facteur d’échelle a(t) sans dimension (normalisé à a0 = a(t = 0) = 1) mesure la manière

dont la distance entre deux objets varie avec le temps à cause de l’expansion de l’Univers et relie

ainsi la distance comobile à la distance physique. Le paramètre k = 0, ±1 dé�nit la courbure locale

de l’Univers (plat, sphérique ou hyperbolique). Nous pouvons ainsi dé�nir le taux d’expansion de

l’Univers caractérisé par H(t) , ȧ/a avec H0 ≡ H(t = 0), la constante de Hubble.

Nous allons maintenant appliquer les mêmes hypothèses d’homogénéité et d’isotropie au �uide

énergétique remplissant l’Univers. Nous rappelons que le tenseur énergie-impulsion Tµν s’écrit :

Tµν =
(
ρ+

p

c2

)
uµuν + pgµν (1.3)

où ρ est la densité énergétique du �uide, p sa pression et uµ, uν sont les quadri-vitesses du �uide

avec la convention du tenseur métrique gµν = diag (−1,+1,+1,+1). Avec le principe cosmolo-
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gique, on montre alors que le tenseur énergie-impulsion s’écrit :

Tµν =


ρc2 0 0 0

0 p 0 0

0 0 p 0

0 0 0 p

 (1.4)

De plus, par conservation du mouvement, la divergence de ce tenseur est nulle (Tµν; ν = 0). On en

déduit l’équation de conservation de l’énergie dans le cas de la métrique FLRW :

ρ̇ = −3
ȧ

a
ρ(1 + w) (1.5)

où l’on a supposé que l’équation d’état pression-matière est celle d’un �uide parfait : p = wρc2
où

w est constant. On peut ainsi montrer que :

ρ ∝ a(t)−3(1+w)
(1.6)

Le contenu énergie-matière de l’Univers peut alors être décrit selon plusieurs termes suivant les

valeurs de w :

— w = 0, ρ ∝ a−3
: cas où l’énergie cinétique est négligeable par rapport à la densité du �uide :

matière non-relativiste.

— w = 1/3, ρ ∝ a−4
: cas de la limite dite ultra-relativiste (v ≈ c) : radiation

— w = −1, ρΛ = cte
(
= Λc2/8πG

)
: cas d’un �uide de pression négative : constante cosmo-

logique.

En appliquant les équations d’Einstein à la métrique FLRW d’un Univers homogène de densité

d’énergie ρ et de pression p, on peut alors dériver les deux équations de Friedmann-Lemaître :

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ− kc2

a2
+

Λc2

3
(1.7)

Ḣ +H2 =
ä

a
= −4πG

3c2
(ρc2 + 3p) +

Λc2

3
(1.8)

où Λ est la constante cosmologique. Ces équations décrivent l’évolution temporelle du facteur

d’échelle en fonction du contenu de l’Univers.

En exprimant la densité énergétique totale de l’Univers comme la somme des di�érentes espèces

mentionnées ci-dessus et après normalisation de la densité dite critique ρc , 3c2H2
0/8πG, nous

sommes en mesure de dé�nir les composantes énergétiques de l’Univers, qui permettent de décrire

la composition et la géométrie de l’Univers :

ΩX ,
ρX
ρc

(1.9)
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On peut ainsi réécrire la première équation de Friedmann (1.7) sous la forme :

H2 =

(
ȧ

a

)2

= H2
0

(
Ωra

−4 + Ωma
−3 + Ωka

−2 + ΩΛ

)
(1.10)

où Ωm est la densité de matière (comprenant matière baryonique et noire), Ωr la densité de rayon-

nement, Ωk , −kc2/H2
0 la densité de courbure de l’Univers et ΩΛ caractérise la constante cos-

mologique ou la densité à l’origine de l’accélération de l’expansion de l’Univers. L’ensemble de

ses paramètres sont liés par construction par la relation : Ωtot = 1 − Ωk = 1 pour un Univers

plat (k = 0). On notera qu’il su�t uniquement de quatre paramètres indépendants pour décrire

l’évolution de l’expansion de l’Univers : Ωr,Ωm,ΩΛ et H0 (Ωk étant contraint par les autres Ωi).

Les quantités Ωi sont nommés paramètres cosmologiques. Du fait que ces densités (Ωi) sont dé-

générées avec la constante de Hubble, il est souvent plus précis de mesurer directement Ωih
2

(où

h = H/100 km s−1 Mpc−1
).

Le décalage vers le rouge
Une observable essentielle en cosmologie est ce qu’on appelle le décalage vers le rouge ou redshift

qui est une conséquence directe de l’expansion de Hubble, déterminée par a(t). Si un observateur

actuel détecte la lumière émise par une source lointaine, il verra un redshift en longueur d’onde que

l’on peut dé�nir comme :

1 + z =
λ

λ0
(1.11)

où λ0 est la longueur d’onde de la source lointaine et λ celle vu par l’observateur actuel. En cosmolo-

gie observationnelle, le redshift cosmologique que l’on note z̄ est celui dû uniquement à l’expansion

de l’Univers. Il peut être donc dérivé à partir du facteur d’échelle :

1 + z̄ =
a0

a(t)
=

1

a(t)
(1.12)

En plus de l’expansion de l’Univers, il existe une autre contribution qui vient rajouter un e�et Dop-

pler : la vitesse particulière des galaxies. Le redshift est alors en pratique mesuré dans le référentiel

du CMB et peut se décomposer comme (Davis & Scrimgeour, 2014) :

(1 + z) = (1 + z̄) · (1 + zp) (1.13)

où z̄ est dé�ni dans l’équation (1.12) et zp est le redshift causé par la vitesse particulière de l’objet

par rapport à l’observateur.

Cette dernière relation traduit les deux composantes du décalage vers le rouge que sont l’ex-

pansion de l’Univers et la vitesse particulière de l’objet. En cosmologie, nous verrons dans la sec-

tion 1.1.4 qu’il existe plusieurs manières de dé�nir la distance d’un objet à un redshift z par rapport

à un observateur à z = 0.

Une énergie noire dynamique
Il est à souligner qu’il est possible d’étudier l’évolution de l’équation d’état de l’énergie sombre
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Figure 1.1: Contraintes sur les paramètres cosmologiques en combinant plusieurs mesures (que

l’on détaillera par la suite) qui sont les Supernovae de type Ia (JLA), le fond di�us cosmologique

(Planck+WP) et les oscillations acoustiques des baryons (BAO). Contraintes dans le plan (Ωm,ΩΛ).

Figure de Betoule et al. (2014).

en la paramétrisant en fonction du facteur d’échelle adimensionné a(t) = 1/(1 + z) :

w(a) = w0 + wa(1− a) (1.14)

Dans le cas d’un Univers avec l’énergie sombre sous forme de constante cosmologique, wa = 0

et w0 = −1. Cette paramétrisation permet ainsi de contraindre les déviations potentielles d’une

énergie sombre qui pourrait être dynamique (wa non nul).

Le modèle de concordance
Nous présentons dans les �gures 1.1 et 1.2 les contraintes actuelles sur les paramètres cosmolo-

giques qui démontrent la validité du modèle ΛCDM qui prédit que nous vivons dans un Univers

plat composé de 68% d’énergie sombre, 26% de matière noire et de 6% de matière baryonique. Ce-

pendant, même si ce modèle de concordance est maintenant largement accepté et prédit des compo-

santes sombres (matière noire et énergie sombre), il ne précise ni leurs natures ni leurs propriétés.

C’est pourquoi il existe de nombreuses extensions théoriques à ce modèle qui tentent d’expliquer

la nature de celles-ci.

A�n de contraindre l’ensemble de ces paramètres cosmologiques, on utilise des observables

(sondes cosmologiques) qui permettent de faire le lien entre les contraintes observationnelles et les

modèles théoriques (ΛCDM ou des extensions).

1.1.2 Sondes cosmologiques

Nous allons présenter les principales sondes utilisées en cosmologie observationnelle que sont

le fond di�us cosmologique (CMB), le cisaillement gravitationnel (WL), les oscillations acoustiques

des baryons (BAO) et les supernovae de type Ia (SNIa). Nous évoquerons également d’autres sondes
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Figure 1.2: D’autres contraintes sur les paramètres cosmologiques avec des mesures similaires à

celles énoncées dans la �gure 1.1. Gauche : contrainte dans le plan (Ωm, H0). Droite : contrainte

dans le plan (Ωk,Ωm). Figures de Planck Collaboration et al. (2018).

secondaires tel que les amas de galaxies ou encore l’e�et Sachs-Wolfe intégré.

1.1.2.1 Fond di�us cosmologique

Le fond di�us cosmologique (Cosmic Microwave Background) est un rayonnement électroma-

gnétique qui remplit tout l’espace et témoigne d’un état très jeune de celui-ci. Prédit dans le cadre

de la théorie du Big Bang (Alpher & Herman, 1948), il a été �nalement observé en 1964 par les

radio-astronomes Arno Penzias and Robert Wilson. Ce rayonnement est une relique de l’Univers

jeune puisqu’il s’agit du plus vieux rayonnement électromagnétique émis datant de l’époque de la

recombinaison. Avant cette dernière, l’Univers était opaque : il était en expansion et encore beau-

coup trop dense pour que les photons puissent se propager librement dans ce plasma de matière

primordiale. Cependant, quand l’Univers était âgé 380 000 ans (z ∼ 1100), le refroidissement adia-

batique de l’Univers a conduit à une température d’environ 3000K. Cette basse température a alors

permis la recombinaison des électrons avec leur noyaux ionisés pour former des atomes neutres. À

partir de là, l’Univers devint transparent : les photons sont libres de se propager et forment le CMB.

Aujourd’hui, à la température T0 = 2.725 K due à l’expansion, le CMB possède des �uctuations en

température ∆T/T ∼ 10−5
prouvant l’homogénéité relative de l’Univers primordial à z ∼ 1100.

La mission Planck (Tauber et al., 2010) a e�ectué les mesures les plus récentes du fond di�us

cosmologique. Les anciennes missions COBE et WMAP avaient déjà con�rmé que le spectre du

CMB était celui d’un corps noir quasi-parfait en mesurant les �uctuations de température du CMB

sur tout le ciel. La �gure 1.3 montre le spectre de puissance
1

des �uctuations de température du

CMB.

D’autre part, le modèle ΛCDM permet de prédire la forme de ce spectre en fonction des para-

mètres cosmologiques permettant ainsi de contraindre ces derniers. Les derniers résultats de Planck

(Planck Collaboration et al., 2018) permettent de nous informer sur les contraintes actuelles des pa-

ramètres cosmologiques. Nous donnons quelques unes de ces contraintes :

1. Le spectre de puissance P (k) utilisé en cosmologie n’est rien d’autre que la transformée de Fourier de la fonction

de corrélation à deux points.
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Figure 1.3: Spectre de puissance des �uctuations de température du fond di�us cosmologique (mis-

sion Planck 2018). Haut : Les points rouges représentent les données et le meilleur ajustement issu

du modèle théorique ΛCDM est tracé en bleu. Bas : Résidus calculés à partir du modèle ajusté dans la

�gure du haut. Les barres d’erreurs montrent les incertitudes à±1σ. Figure de Planck Collaboration

et al. (2018).

� H0 = 67.37± 0.54 km s−1 Mpc−1

� ΩΛ = 0.684± 0.001

� Ωm = 0.315± 0.001

� Ωk = 0.001± 0.002

� Âge = 13.801± 0.024 Ga

1.1.2.2 Oscillations acoustiques des baryons

Avant l’époque de la recombinaison, l’Univers était encore un plasma chaud et dense composé

principalement de photons, d’électrons non relativistes et de noyaux d’hydrogène et d’hélium non

relativistes. Il se trouve que les surdensités initiales de matière générées par l’in�ation se sont pro-

pagées dans ce plasma primordial grâce à l’impulsion des photons transmise aux électrons. Ces

derniers ont ainsi entraîné les baryons et généré des ondes acoustiques baryoniques (BAO) se pro-

pageant à la vitesse du son (cs ∼ 0.6c). Lors de la recombinaison il y a 380 000 ans, les baryons se

sont découplés du gaz de photons et la pression radiative n’est alors plus su�sante pour assurer la

propagation de ces ondes acoustiques : la vitesse du son s’annule. Les ondes acoustiques de pression

sont alors gelées et elles ont parcouru une certaine distance caractéristique nommée horizon sonore

à la recombinaison. Cette distance des BAO n’est autre que la vitesse du son cs multipliée par l’âge
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Figure 1.4: Fonction de corrélation à deux points des galaxies du relevé SDSS. Le pic à ∼
105 Mpc h−1

caractérise le pic des oscillations acoustiques baryoniques. Les di�érents modèles

ΛCDM sont en vert, rouge et bleu. La ligne magenta représente un modèle sans constante cos-

mologique (CDM) qui ne s’ajuste pas aux données au niveau du pic BAO. Figure de Eisenstein et al.

(2005).

de l’Univers à la période de recombinaison (z ∼ 1100) et vaut environ 150Mpc
2

(en coordonnées

comobiles). Depuis cette période, ces surdensités de matière s’éloignant entre elles ont formé les

premières structures sous la force de gravitation. On observe ainsi une surdensité de matière au

niveau de l’ex-horizon sonore que l’on nomme généralement pic BAO. La position de ce pic consti-

tue ainsi une échelle standard dont la mesure permet de déterminer la distance angulaire DA(z) et

ainsi d’estimer le taux d’expansion de l’Univers.

Le relevé SDSS (York et al., 2000; Strauss et al., 2002) a pu fournir plus d’un million de red-

shifts 0 < z < 0.6 et a permis la première mesure du pic BAO en 2005 (Eisenstein et al., 2005)

(cf. �gure 1.4) qui caractérise un excès de probabilité de trouver deux galaxies séparées par cette

distance caractéristique en coordonnées comobiles.

1.1.2.3 Lentillage gravitationnel

En mesurant les corrélations de forme des galaxies, il est possible de déterminer avec une grande

précision l’histoire de l’expansion et de la croissance des structures de l’Univers. Ceci est en e�et

possible puisque le potentiel gravitationnel de structures massives perturbe la trajectoire des pho-

tons émis par des galaxies lointaines : c’est comme si ces galaxies étaient vues à travers une pièce

de verre dont l’indice de réfraction variait spatialement. Par conséquent, les images de galaxies

2. Cette distance caractéristique des BAO s’exprime comme rd =
∫∞
zd

dz cs(z)/H(z) où zd ∼ 1100 et H(z) est le

taux d’expansion de l’Univers.
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Figure 1.5: Mesure de la distribution de matière noire par la méthode de lentillage gravitationnel

avec des données provenant de la mission HST (Massey et al., 2007).

paraissent légèrement distordues. L’amplitude de ces distorsions nous permet ainsi d’avoir une me-

sure directe du champ gravitationnel entre l’observateur et la source. Cette mesure peut être alors

utilisée pour cartographier la distribution de matière noire et lumineuse (baryonique) de manière

directe. Ce phénomène est nommé lentillage (ou cisaillement) gravitationnel (Laureijs et al., 2011).

Pour parvenir à de telles mesures, il est nécessaire d’observer des groupes de galaxies avec des ca-

méras de haute résolution (dans le visible) a�n de mesurer leur ellipticité moyenne dans un champ

et également à di�érentes époques i.e. à di�érents redshifts.

La �gure 1.5 montre la reconstruction de la distribution de matière totale à partir d’observa-

tions de la mission du Hubble Space Telescope (HST) (Massey et al., 2007). Dans l’image du milieu,

chaque trait représente les ellipticitées moyennes d’environ 200 galaxies. La longueur de ces traits

représente l’amplitude de l’e�et de cisaillement et leurs orientations montrent l’axe principal de la

distorsion. L’image de droite représente la distribution de matière le long de la ligne de vue obte-

nue en �ltrant les structures circulaires de la distribution des ellipticitées moyennes. En�n, l’image

de gauche montre la quanti�cation statistique des amas de matière noire à di�érentes échelles via

l’étude des corrélations entre l’e�et de cisaillement le long de di�érentes lignes de vue (Fu et al.,

2008).

1.1.2.4 Supernovae

En 1998, l’étude des supernovae de type Ia (SNIa) a mis en défaut le modèle de cosmologie de

cette époque (modèle CDM) en démontrant pour la première fois l’accélération de l’expansion de

l’Univers (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999). L’un des scénarios largement utilisé est que les

SNIa sont issues de l’explosion thermonucléaire d’une naine blanche au sein d’un système binaire.

Il se trouve que l’explosion d’une SNIa produit une courbe de luminosité tout à fait caractéristique

qui en font d’excellentes chandelles standard pour mesurer des distances. Les SNIa forment ainsi

des marqueurs de distance très précis en cosmologie. La �gure 1.6 montre le diagramme de Hubble

i.e. la relation liant le module de distance
3

et le redshift pour 740 SNIa (Betoule et al., 2014). Dans

cette étude, le diagramme de Hubble a été ajusté avec le modèle ΛCDM (dans le cas d’un Univers

3. Le module de distance µ représente une mesure de la distance et se dé�nit à partir de la distance lumineuse DL :

µ = 5 log (DL/10 pc) (plus de détails dans la section 1.1.4).
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Figure 1.6: Haut : Diagramme de Hubble de 740 SNIa provenant de plusieurs relevés (SDSS, SNLS,

HST). La courbe noire montre le modèle ΛCDM ajusté. Bas : Résidus entre les données et le modèle

ΛCDM ajusté. Figure de Betoule et al. (2014).

plat ; Ωk = 0), ce qui a permis de contraindre la densité énergétique de matière dans l’Univers

Ωm = 0.295± 0.034 (erreurs statistiques + systématiques).

1.1.2.5 Les distorsions dans l’espace des redshifts

Les distorsions dans l’espace des redshifts (RSD) apparaissent lorsque l’on étudie la distribution

spatiale des galaxies en utilisant le redshift comme indicateur de distance. Cet e�et est en réalité

dû aux vitesses particulières des galaxies le long de la ligne de visée qui induisent un e�et Doppler

en plus du redshift cosmologique (mentionné dans la section 1.1.1). On peut noter deux e�ets à

cette distorsion radiale : les ”Fingers of God” et l’e�et Kaiser. Les ”Fingers of God” (Jackson, 1972)

correspondent à l’élongation de la distribution des galaxies aux petites échelles (< 1.5 Mpc) avec

un axe d’élongation qui pointe vers l’observateur. Ceci est lié aux mouvements aléatoires qui a lieu

au sein de groupes et d’amas virialisés de galaxies. L’e�et Kaiser (Kaiser, 1987) correspond quant à

lui à une distorsion induite par le mouvement cohérent des galaxies se dirigeant vers le centre de

la structure (un amas par exemple). Contrairement aux ”Fingers of God”, cette distorsion ne produit

pas d’élongation mais un aplatissement apparent de la structure (”pancakes of God” ). Cet e�et est

beaucoup plus faible que les ”Fingers of God” et est facilement distinguable puisqu’il n’apparait

qu’aux grandes échelles. La mesure de ces distorsions (RSD) permet de sonder à la fois la formation

des grandes structures et le comportement de la gravité à grande échelle.
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Figure 1.7: Nombre moyen angulaire de halos de matière noire avec une masse au dessus d’un

certain seuil, par unité d’arcmin carré et par unité d’intervalle de redshift. La paire de courbes du

haut et du bas sont pour des halos de masse M/M� ≥ 1014
et 5× 1014

respectivement. Figure de

Takada & Bridle (2007).

1.1.2.6 D’autres sondes

Les amas de galaxies
Les amas de galaxies sont des structures contenant des galaxies, du gaz chaud et de la matière

noire avec un ratio d’environ 1 :10 :100 (Sarazin, 1986). Ces sont les objets les plus grands liés par

la gravité dans l’Univers et leur comptage a depuis longtemps été reconnu comme une excellente

sonde cosmologique (White et al., 1993; Kitayama & Suto, 1997). En e�et, la formation de ces amas

dépend de la compétition entre la gravité et l’énergie sombre. Le comptage de ces derniers en fonc-

tion du redshift permet ainsi d’obtenir une information à la fois sur la géométrie de l’Univers et

sur le taux de croissance des structures, et donc de potentiellement contraindre l’équation d’état de

l’énergie sombre (Wang et al., 2004; Marian & Bernstein, 2006).

La Figure 1.7 montre l’évolution de la densité angulaire moyenne de halos de matière noire avec

une masse au dessus d’un certain seuil en fonction du redshift. Nous remarquons qu’une augmen-

tation de l’équation d’état de l’énergie noire de w = −1 (modèle ΛCDM) à w = −0.9 fait diminuer

la densité moyenne (courbes en pointillées).

L’e�et Sachs-Wolfe intégré
L’e�et Sachs-Wolfe intégré (ISW) est une anisotropie di�érente de la �uctuation en température

du CMB que nous avons déjà évoqué. Cet e�et se produit à cause de la variation dans le temps du
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potentiel gravitationnel entre l’observateur et la surface de dernière di�usion des photons du CMB
4

(Sachs & Wolfe, 1967). Cet e�et en fait une sonde cosmologique à part entière puisqu’elle permet

de relier le CMB (z ∼ 1100) à la distribution de matière à faible redshift (0 < z < 2) par l’étude de

corrélations croisées. Cette sonde est ainsi sensible à l’énergie sombre et la courbure de l’Univers.

1.1.3 Le champ de vitesse cosmologique

Par action de la gravité, la matière provoque le mouvement des galaxies. De ce fait, en étudiant le

mouvement de la matière baryonique, il est possible de reconstruire la distribution de matière totale
dans l’Univers. Les vitesses particulières des galaxies sont ainsi un traceur non biaisé de la matière et

peuvent être utilisées comme sonde cosmologique pour tester le modèle ΛCDM par l’intermédiaire

du taux d’expansion de l’Univers (H0) et le taux de formation des structures (fσ8).

La vitesse particulière radiale peut se dériver à partir de la relation liant le redshift z et le redshift

cosmologique z̄ :

vr = c
z − z̄
1 + z̄

(1.15)

À faible redshift, on réécrit généralement cette expression sous la forme approchée :

vr = cz −H0DL (1.16)

où DL est la distance qui relie la luminosité d’un objet avec le �ux reçu (on dé�nira proprement

cette notion par la suite dans la Section 1.1.4).

L’étude des vitesses particulières n’est cependant toujours pas compétitive par rapport aux

autres sondes cosmologiques (CMB, BAO, SNIa ...). En e�et, la mesure d’une vitesse particulière

exige la mesure de deux quantités comme on peut le voir dans l’équation (1.16) : la mesure de la

vitesse totale (caractérisée par le redshift et le terme cz) et la distance lumineuse de l’objet cou-

plé au taux d’expansion de l’Univers (terme H0DL). Cependant, dans les relevés les plus récents,

la mesure des distances extragalactiques par les méthodes galactiques traditionnelles (relations de

Tully-Fisher et de Faber-Jackson etc. que nous reverrons dans la section 1.2.3) reste encore impré-

cise avec des erreurs de l’ordre de 20% ce qui conduit à des analyses des vitesses particulières peu

précises.

D’un point de vue théorique, on peut montrer que l’étude de corrélations des vitesses particu-

lières permet de remonter au champ de vitesse cosmologique sous-jacent. Une des techniques est

par exemple le �ltre de Wiener (Zaroubi et al., 1995). Cette méthode a été utilisée dans le cadre

des collaborations CosmicFlows (Tully et al., 2008; Courtois et al., 2011) et CLUES (Yepes et al., 2009;

Gottloeber et al., 2010; Courtois & Tully, 2012; Sorce et al., 2016) dont les buts sont d’étudier la struc-

ture de l’Univers Local (z ' 0) grâce à l’étude des vitesses particulières des galaxies. Cependant,

la méthode du �ltre de Wiener ne tient pas complètement compte des erreurs sur les distances ce

qui biaise totalement le champ de vitesse cosmologique reconstruit. De récentes études ont montré

qu’il est nécessaire de construire un modèle plus complet s’appuyant sur un formalise Bayésien a�n

de modéliser précisément les incertitudes sur les distances pour éviter tout biais systématique (e.g.

Graziani et al., 2019). Ce dernier a pu reconstruire le champ de vitesse et de surdensité de l’Univers

4. La surface de dernière di�usion (last scattering surface) est la région où a été émis le rayonnement du CMB 380

000 ans après le Big Bang à z ∼ 1100. Il s’agit donc de la région la plus éloignée de l’Univers observable.
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Figure 1.8: Tranche en SGZ=0 du champ de surdensité et de vitesse reconstruits avec les données

CosmicFlows3. Le code couleur correspond au champ de surdensité et les �èches noires aux vitesses

projetées dans le plan SGZ = 0. Le cercle centré en pointillé représente la limite des données à

z = 0.054. Figure de Graziani et al. (2019).

Local à partir du catalogue CosmicFlows-3, générant ainsi la carte la plus précise et étendue calculée

de nos jours (cf. �gure 1.8).

Le développement actuel de telles méthodes promet un brillant avenir pour les vitesses par-

ticulières comme sonde cosmologique à part entière. On peut notamment citer Koda et al. (2014)

qui discute des avantages de ces dernières comme sonde cosmologique en prévoyant une erreur

sur la mesure du taux de croissance des structures de 5%. Howlett et al. (2017) quant à lui pro-

pose une méthode qui ajuste le spectre de puissance des vitesses particulières pour contraindre le

taux de croissance à fσ8(z = 0) = 0.505+0.089
−0.079 (avec un catalogue de seulement 2000 galaxies) en

cohérence avec les prédictions de la Relativité Générale (fσ8 ≈ 0.55).

Nous pouvons également nous interroger sur l’application d’une telle reconstruction à plus

grand redshift (1 < z < 2). Le problème serait alors d’obtenir une densité de points de mesures

su�sants.
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1.1.4 Mesure des distances

Dans toute la suite on va supposer un Univers plat (k = 0 i.e. Ωk = 0). Dans cette partie, nous

décrivons l’ensemble des distances qui sont utilisées en cosmologie observationnelle.

Distance comobile
La distance comobile est la distance séparant deux objets sans considérer l’expansion de l’Univers.

Pour des objets se déplaçant avec le �ot de Hubble, cette distance est par dé�nition constante au

cours du temps. On peut ainsi exprimer cette distance comobile χ en fonction de la coordonnée

comobile r [L] :

r =


sinχ (k = 1)

χ (k = 0)

sinhχ (k = −1)

(1.17)

Pour un trajet lumineux entre deux temps (te et t0 correspondant respectivement à des redshifts

z et z0 = 0), on aura alors le long de cette géodésique radiale d2s = 0, d2θ = 0 et d2φ = 0 dans

l’équation (1.2) ce qui permet de dé�nir la distance comobile DC :

DC(z) , χ(z) =

∫ t0

te

c

a(t′)
dt′ =

c

H0

∫ z

0

dz′

E(z′)
(1.18)

où E est dé�ni comme :

E(z)2 = H2(z)/H2
0 =

(
ΩR(1 + z)4 + ΩM (1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ

)
(1.19)

Distance lumineuse
La distance lumineuse relie la luminosité d’un objet L et le �ux reçu f par la relation :

f =
L

4πD2
L

=
L

4πχ(z)2(1 + z)2
(1.20)

Du fait de la dilution énergétique et temporelle du �ux avec l’expansion, on peut montrer que :

DL(z) = (1 + z)χ(z) =
(1 + z)c

H0

∫ z

0

dz′

E(z′)
(1.21)

Module de distance
En pratique, le �ux lumineux est généralement exprimé en terme de magnitude apparente : m =

−2.5 log10
f
f0

où f0 est un �ux de référence. On peut alors relier la magnitude absolue (émise) d’un

objet dé�nit par : M = −2.5 log10
L
L0

avec la magnitude apparente (observée) et le module de

distance µ :

m = µ+M, avec µ = 5 log10

(
DL

10pc

)
(1.22)

Distance angulaire
La distance angulaire peut se dé�nir sous l’approximation des petits angles comme le rapport
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entre l’étendue physique d et la taille angulaire θ d’un objet :

DA =
d

θ
(1.23)

On peut montrer que la distance angulaire va dépendre de la cosmologie et peut s’exprimer en

fonction de la distance comobile χ :

DA(z) =
χ(z)

1 + z
=

DL(z)

(1 + z)2
(1.24)

1.2 Introduction aux galaxies

Dans cette section, nous présentons quelques caractéristiques des galaxies (morphologies, courbes

de rotation et relations d’échelles).

1.2.1 Morphologie des galaxies

Dans les années 20, Hubble a étudié 400 galaxies observées dans le visible. Il se rend compte

que même si chaque galaxie possède une apparence et une forme qui lui est propre, des propriétés

morphologiques communes en ressortent. Il catégorise alors ces galaxies en trois groupes majeurs

que sont : les galaxies Elliptiques, les galaxies Spirales et les galaxies Irrégulières (cf. �gure 1.9). Cette

classi�cation connaît un succès puisque d’autres grandeurs physiques des galaxies sont corrélées

à ce type morphologique tel que la taille, la couleur, la luminosité, la masse et la cinématique (e.g.

Roberts & Haynes, 1994; Bernardi et al., 2010; van der Wel et al., 2014; Erroz-Ferrer et al., 2016;

Kalinova et al., 2017; Aquino-Ortíz et al., 2018). Ainsi, en moyenne les galaxies elliptiques sont plutôt

rouges avec des populations d’étoiles vieilles dont la dynamique est gouvernée par la dispersion des

vitesses alors que les galaxies spirales sont plus bleues, constituées d’étoiles plus jeunes animées

par un mouvement de rotation d’ensemble.

Avec en partie l’avènement du télescope spatial Hubble dans les années 90, l’observation des

galaxies connaît un renouveau avec pour la première fois des relevés profonds du ciel. L’obser-

vation dans l’espace permet de s’a�ranchir des inconvénients de mesures liées à l’atmosphère et

de résoudre spatialement les galaxies lointaines. Ces observations à grand redshift ont révélé non

seulement que les galaxies irrégulières étaient moins massives en moyenne (Ferguson et al., 2000),

mais également que leur population changeait signi�cativement par rapport à z = 0. De nom-

breuses études (e.g. Abraham et al., 1996; Brinchmann et al., 1998; van den Bergh, 2001; Daddi et al.,

2005) incluant des champs profonds tel que le Hubble Deep Field (HDF) et le Canada France Redshift
Survey ont montré que la densité spatiale comobile des galaxies elliptiques à z & 1.5 était 2 à 3 fois

plus faible qu’à z = 0. A l’opposé, une forte augmentation du nombre de galaxies irrégulières a été

observée, surtout à faible magnitude (Brinchmann & Ellis, 2000; Franceschini et al., 2006). Abraham

et al. (1999) trouva plus de 40% de galaxies irrégulières dans le HDF (contre 3% dans l’Univers Lo-

cal), et dans le Hubble Ultra-Deep Field (HUDF), Elmegreen et al. (2007) mesura seulement 31% de

galaxies spirales et 13 % d’elliptiques à z ∼ 1, les autres étant classi�ées comme des sous-classes

des irrégulières (cf. �gure 1.10).

Concernant les galaxies spirales qui ont été observées à z = 1, elles sont assez similaires à leur
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Figure 1.9: Classi�cation de Hubble des galaxies. De gauche à droite, se trouvent les galaxies ellip-

tiques (E), lenticulaires (S0), les spirales barrées (SB) et non barrées (S) et �nalement les irrégulières

(Irr). Le ratio du bulbe par rapport à l’ensemble de la galaxie (B/T ) diminue de la gauche vers la

droite.

homologues à z = 0. En particulier, à masse stellaire �xée, il a été montré que la taille moyenne

des disques de ces galaxies évoluait très peu voire pas du tout (Lilly et al., 1998; Ravindranath et al.,

2004; Barden et al., 2005; Trujillo & Pohlen, 2005). La taille de ces galaxies semble commencer à

évoluer à partir de z & 1.5, avec des galaxies deux fois plus petites environ à z = 2 (Ferguson et al.,

2004; Tamm & Tenjes, 2006; Trujillo et al., 2006).

Au contraire, les galaxies elliptiques semblent être signi�cativement plus petites et donc plus

denses à z = 1. Trujillo et al. (2007) montra que les elliptiques massives à z ∼ 1.5 sont 4 fois

plus petites, tandis que van der Wel et al. (2008) trouva un facteur 2 entre les époques z = 1

et z = 0. Au redshift z ∼ 2, van Dokkum et al. (2008) détermina que les galaxies à une masse

stellaire de 1.7× 1011 M� sont 5 fois plus petites qu’à z = 0. Des études plus récentes montrent

que la taille relative des galaxies elliptiques dépend en réalité fortement de leur masse et de leur

environnement (Huertas-Company et al., 2013; van der Wel et al., 2014). Les galaxies elliptiques

massives (log (M∗/M�) > 11.2) évoluent en taille assez rapidement depuis z ∼ 1 (gain d’un

facteur ∼ 2− 4), tandis que les galaxies moins massives (10.5 < log (M∗/M�) < 11) ne montrent

qu’une faible évolution (∼ 20% de gain en taille).

1.2.2 Courbes de rotation des galaxies

Comme nous l’avons mentionné précédemment, les disques des galaxies spirales sont animés

par un mouvement de rotation ce qui signi�e que les étoiles et le gaz orbitent de manière quasi

circulaire et en général les mouvements de dispersion sont négligeables comparée à la vitesse de

rotation. Dans cette section, nous allons traiter des principales caractéristiques des courbes de ro-

tation (RCs) des galaxies spirales qui sont une propriété fondamentale de ce type de galaxies et

permettent de mieux comprendre leur nature.

La RC d’une galaxie est la vitesse de rotation des étoiles et du gaz au sein de celle-ci en fonction

de la distance par rapport au centre galactique. La mesure de cette quantité a été et est encore l’un
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Figure 1.10: Évolution de la morphologie de galaxies observées dans le Hubble Ultra-Deep Field. Du

haut vers le bas sont présentées di�érents types de galaxies. Les quatres premières lignes montrent

de galaxies irrégulières tandis que les deux dernières rangées montrent respectivement des spirales

et des elliptique. Le redshift est indiqué en haut de chaque image et augmente de la gauche vers la

droite. Figure de Elmegreen et al. (2007).

des meilleurs outils pour tracer la distribution de masse des galaxies. Même si la "masse manquante"

fut originellement détectée dans les amas de galaxies par Zwicky (1933), l’étude des RCs des galaxies

a fourni de fortes évidences pour l’existence de la matière noire. En e�et, dès les premières études

des RCs (Freeman, 1970; Rubin et al., 1980; Bosma, 1981; Persic & Salucci, 1988; Broeils, 1992), la

forme non compatible avec la prédiction Képlérienne de la distribution de masse lumineuse (étoiles

+ gaz) de celles-ci montra déjà que la masse dynamique qui en dérivait était beaucoup trop impor-

tante comparée à la masse lumineuse. Au lieu d’observer une décroissance de la vitesse de rotation

à grand rayon, un plateau de vitesse était systématiquement mis en évidence avec des vitesses at-

teignant au maximum ≈ 300 km s−1
. Cette inconsistance suggérait alors qu’une large fraction des

galaxies était composée de matière noire. Il a été montré que la forme et l’amplitude de la RC sont

étroitement reliées au potentiel gravitationnel de la galaxie et peuvent donc être utilisées pour ob-

tenir des informations sur chacune des composantes de la galaxie (Noordermeer et al., 2007).

Tandis que le maximum de la vitesse de rotation est relié à la masse dynamique de la galaxie, la

forme interne de la RC fournit des informations sur le gradient du potentiel. Pour des galaxies

disques (spirales), la RC est généralement décrite par une partie linéaire croissante (∼ du type



18 Chapitre 1. Introduction et contexte scienti�que

rotation solide) et une partie plateau (e.g. Bosma, 1981; Begeman, 1989; Swaters et al., 2009). Chez

la plupart des galaxies, la contribution du disque peut ainsi su�re à expliquer les propriétés des

RCs observées jusqu’à ∼ 2 rayons caractéristiques du disque (Kalnajs, 1983; Palunas & Williams,

2000). Pour des galaxies dominées par un bulbe, la RC présente cette fois une augmentation très

rapide à faible rayon, souvent suivit par un léger déclin, et une partie plateau à plus grand rayon

(e.g. Casertano & van Gorkom, 1991; Noordermeer et al., 2007).

La relation entre les propriétés optiques des galaxies et leur RCs a été le fruit de nombreuses

études au cours des dernières décennies (e.g. Rubin et al., 1985; Corradi & Capaccioli, 1990; Persic &

Salucci, 1991). Un grand nombre d’auteurs ont notamment souligné que la forme du pro�l de lumi-

nosité des galaxies et de leur RCs étaient étroitement liées (Kent, 1987; Casertano & van Gorkom,

1991; Broeils, 1992; Sancisi, 2004; Swaters et al., 2009). Ceci montra ainsi la connexion étroite qui

existe entre la densité de masse totale et lumineuse.

Pour mesurer la RC d’une galaxie, nous pouvons utiliser le décalage Doppler des raies d’émis-

sion du gaz de la galaxie (Bertin & Lin, 1996). Du fait que la galaxie est en rotation, un côté de

celle-ci a tendance à s’approcher de l’observateur tandis que l’autre s’éloigne. Cela résulte en un

changement de la longueur d’onde émise par la galaxie et il est possible d’en déduire directement

la vitesse de rotation (moyennant la connaissance de l’inclinaison). De telles mesures ont été tra-

ditionnellement réalisées avec des observations dans le domaine radio, principalement en utilisant

la raie d’émission de la transition hyper�ne à 21 cm de l’atome d’hydrogène (raie nommée HI). Le

fait de tracer cette raie HI a permis d’étudier la plupart du contenu du gaz de la galaxie, qui peut

s’étendre bien au-delà de son rayon visible (ou optique
5
) (Bosma, 1981; Allen et al., 1978), tandis

que la distribution spatiale du HI est souvent faible voire absente dans les régions centrales de la

galaxie. Cependant, les observations radio HI sou�rent d’une faible résolution spatiale en compa-

raison avec les observations optiques. Les observations radio utilisant la raie CO ont également été

utilisées pour tracer le gaz moléculaire. Aujourd’hui, les observations CO fournissent de meilleures

résolutions angulaires et spectrales (de 1 à quelques km s
−1

), mais dans des champs très restreints.

En comparaison, les observations des raies d’émission dans le visible ou proche infrarouge telle

que la raie Hα, [O iii], [N ii] permettent d’avoir des données à des résolutions angulaires de l’ordre

de la seconde d’arc. La raie Hα est généralement la raie d’émission la plus brillante dans le visible et

proche infrarouge due à sa forte abondance dans l’Univers. Au sein des galaxies spirales, cette raie

retrace le gaz ionisé dans les régions HII autour d’étoiles jeunes et massives. Au cours du siècle der-

nier, la plupart des observations de cette raie se sont faites avec des spectrographes à fente longue

(voir Erroz-Ferrer et al. (2015) pour une revue de ces études). Cependant, depuis les deux dernières

décennies, la spectroscopie 3D regroupant les observations avec les IFU (Integral Field Unit) et les

interféromètres Fabry-Perot (FP) ont permis de cartographier à de bien meilleures résolutions les

champs de vitesse des galaxies. Les données notamment obtenues avec les IFU ont un énorme poten-

tiel pour contraindre à la fois les propriétés morphologiques et cinématiques des galaxies. Comme

l’illustre la �gure 1.11, les données issues des IFU sont particulièrement e�caces pour contraindre

la dynamique des disques des galaxies lorsque celles-ci sont combinées à des données profondes en

photométrie et des spectres HI.

Ces deux traceurs (HI et Hα) restent en général assez complémentaires puisque les parties cen-

5. La rayon optique se dé�nit comme l’isophote qui contient 83% du �ux dans la bande photométrique I ; cela cor-

respond en moyenne à ≈ 3.2rd où rd est la taille caractéristique du disque de la galaxie qui suit généralement un pro�l

de luminosité exponentiel.
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Figure 1.11: Illustration des di�érentes parties de la courbe de rotation (rouge), de la dispersion

des vitesses (rouge), du pro�l de luminosité d’un bulbe et d’un disque étendu (jaune) pour une

galaxie massive typique. Cette �gure nous montre comment la combinaison de données à di�érentes

longueurs d’onde permet de contraindre de façon optimale la dynamique et la morphologie des

galaxies. Figure de Taranu et al. (2017).

trales sont bien observées avec le gaz Hα (ou [O iii]) tandis que le HI sonde plutôt les parties ex-

ternes de la galaxie. De nombreuses études combinent ainsi les mesures de raies Hα et HI pour

obtenir des RCs couvrant plusieurs rayons caractéristiques de la galaxie (Lelli et al., 2013; Martins-

son et al., 2013).

La forme des RCs des galaxies spirales montre que la vitesse de rotation totale d’une galaxie

se décompose selon la vitesse de rotation de chacune de ses composants (Martinsson et al., 2013;

Erroz-Ferrer et al., 2016; Korsaga et al., 2018). On peut alors écrire d’une manière générale :

vrot =
√
v2

disque + v2
bulbe + v2

halo (1.25)

où vdisque, vbulbe et vhalo sont respectivement les vitesses de rotation circulaire du disque, du bulbe

et du halo de matière noire. Nous faisons remarquer que les deux premiers termes (disque + éven-

tuellement le bulbe) sont les termes prédominants à faible rayon (jusqu’au rayon optique) et qu’ils

su�sent à décrire les courbes de rotations observées dans l’optique (ou proche infrarouge) tandis

que le terme de halo domine à plus grand rayon mais nécessite des observations radio HI.

1.2.3 Relations d’échelles des galaxies

Les relations d’échelle sont un outil idéal pour étudier la structure, la formation et l’évolution

des galaxies. Ces dernières décrivent des tendances statistiques entre les propriétés fondamentales

des galaxies telles que la taille, la masse, la luminosité, la vitesse de rotation etc. Dans cette section,

nous présentons une liste non exhaustive de ces relations.
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Relation de Tully-Fisher
La relation de Tully-Fisher (TFR) est sans nul doute la relation d’échelle la plus utilisée pour

l’étude des galaxies spirales. En e�et, cette relation, mise en évidence par Tully & Fisher (1977),

a montré une étroite corrélation entre la luminosité L d’une galaxie spirale et le maximum de sa

vitesse de rotation vmax grâce à l’observation de galaxies de l’Univers Local. De telles mesures ont

été obtenues en utilisant la largeur des pro�ls radio HI. Cette relation peut être dérivée à partir du

théorème du Viriel en considérant un rapport masse-luminosité et une brillance de surface chez les

galaxies spirales constants. On peut alors montrer que :

L ∝ vαmax, α . 4 (1.26)

où L est la luminosité de la galaxie et vmax le maximum de sa vitesse de rotation. Depuis les années

70, de nombreuses mesures ont con�rmé cette corrélation (e.g. Cresci et al., 2009; Übler et al., 2017;

Pelliccia et al., 2017; Aquino-Ortíz et al., 2018; Tiley et al., 2019)

La luminosité de la galaxie est en réalité directement reliée à la masse stellaire tandis que la

largeur de la raie HI, comme nous l’avons vu précédemment, est un indicateur de la vitesse maximale

de rotation. La TFR avec la masse stellaire utilisée comme variable (versus vmax) se traduit par une

dispersion de l’ordre de 0.08 dex (Pizagno et al., 2007). Tandis qu’en utilisant la masse baryonique
6
,

la relation de Tully-Fisher baryonique (BTFR) a une dispersion de 0.03 dex (Lelli et al., 2016a). Il

est devenu ainsi clair que la BTFR fournit une meilleure représentation de la relation de Tully-

Fisher. Il existe cependant encore de nombreuses di�érences pour la dé�nition de la vitesse de

rotation circulaire. De nombreux auteurs choisissent la dé�nition en fonction des données d’étude.

Cela complique fortement la comparaison entre les TFR à z = 0 et à plus grand redshift (Turner

et al., 2017). Il faut souligner que c’est l’extension spatiale du traceur de la cinématique qui joue

un rôle fondamental. Tandis que les observations de gaz ionisé (Hα) sondent la partie interne des

RCs (disque stellaire) mais n’atteignent pas toujours la partie plateau des RCs, les observations

radio (HI) peuvent sonder la cinématique jusqu’à des grand rayons puisque le disque en HI est

généralement plus étendu que le disque stellaire. Cependant, les observations du gaz permettent

d’étudier la cinématique des galaxies jusqu’à z ∼ 3− 4 alors que les observations HI sont limitées

à z ≈ 0. Par la suite, nous énumérons les di�érentes dé�nitions que l’on peut trouver dans la

littérature, pour estimer le maximum de la vitesse de rotation :

• À partir de la raie HI ;

(i) La largeur de raie WP20 mesurée à 20% du pic du �ux du pro�l de la raie HI. C’est la

dé�nition classiquement utilisée par Tully & Fisher (1977). La vitesse de rotation maxi-

mum atteint dans le disque observé en HI correspond alors à WP20/2 après correction

de l’inclinaison de la galaxie.

(ii) La largeur de raie WM50 mesurée à la moyenne du �ux du pro�l HI (plus de détails dans

Springob et al. (2005)). Cette dé�nition, en principe, est moins dépendante de la distri-

bution du pro�l HI que celle de WP20 car c’est la moyenne du pro�l qui est considérée

et non la valeur maximum du pro�l.

• À partir de V (r0) ;

6. La masse baryonique totale de la galaxie Mb s’écrit Mb = M? +Mg où M? et Mg représentent respectivement

la masse stellaire et la masse du gaz de la galaxie.
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(i) La vitesse circulaire V2.2 mesurée à un rayon 2.2rd où rd est classiquement la taille ca-

ractéristique du pro�l exponentiel de luminosité du disque de la galaxie. Cette dé�nition

est motivée par le fait qu’un disque �n auto-gravitant avec un pro�l purement exponen-

tiel atteint le maximum de sa vitesse de rotation à environ 2.2rd (Freeman, 1970). Nous

reviendrons sur ce modèle de disque dans la section 3.2.4. Nous soulignons que cette

dé�nition a souvent été utilisée dans la littérature pour des observations en Hα (e.g.

Courteau, 1997; Courteau & Rix, 1999; Reyes et al., 2011).

(ii) La vitesse circulaire V

• À partir du plateau de vitesse

(i) La vitesse circulaireVmax mesurée au maximum de la courbe de rotation. Cette dé�nition

plus réaliste tient compte du fait que les disques des galaxies ne sont pas tous exponen-

tiels et généralise ainsi la dé�nition de V2.2. Il arrive souvent que Vmax soit supérieur

à V2.2. Cette dé�nition dépend uniquement de la forme de la RC et peut être donc être

imprécise pour des RCs dont la vitesse augmente encore au delà des observations.

(ii) La moyenne de la vitesse circulaire le long du plateau de vitesse Vf . Cette dé�nition

dépend également de la forme de la RC et a l’avantage de tenir compte du plateau de

vitesse mais requiert par conséquent des observations assez profondes pour pouvoir

sonder cette région (Lelli et al., 2016a).

Une étude récente de Lelli et al. (2019) a étudié l’impact de cette dé�nition sur la BTFR grâce

aux courbes de rotation HI et Hα d’environ 150 galaxies spirales de l’Univers Local provenant de la

base de données Spitzer Photometry and Accurate Rotation Curve (SPARC) (Lelli et al., 2016b). Nous

présentons dans la �gure 1.12 la BTFR pour chacune de ces dé�nitions de vitesse. Cette analyse a

montré que la BTFR la moins dispersée était celle avec Vf comme estimateur du maximum de la

vitesse de rotation.

La TFR comme indicateur de distances
En combinant les équations (1.22) et (1.26), il est alors possible de relier directement la magnitude

absolue avec le maximum de la vitesse de rotation pour les galaxies spirales. De plus, la magnitude

absolue est équivalente à la luminosité totale qui est elle-même proportionnelle à la masse visible

(baryonique) de la galaxie. C’est pourquoi la relation de Tully-Fisher (ou même BTFR) est un ex-

cellent indicateur de distances pour les galaxies spirales. C’est en cela que réside tout l’intérêt de

cette relation d’échelle : à partir de mesures cinématiques, il est possible d’estimer la distance de

ces galaxies (e.g. Giovanelli et al., 1997).

Relation de Faber-Jackson et plan fondamental
Une relation similaire à la TFR est la relation de Faber-Jackson (FJR) qui corrèle la luminosité (ou

magnitude absolue) avec la dispersion des vitesses σ des étoiles centrales des galaxies elliptiques

(Faber & Jackson, 1976) :

L ∝ σα (1.27)

où α est une constante (≈ 4).

Au sein de ces galaxies, il existe une relation moins dispersée que la FJR sous la forme du Plan

Fondamental (FP) qui ajoute la dimension "taille" : σ ∝ LaRb (Djorgovski & Davis, 1987; Dressler

et al., 1987; Bender et al., 1992). La meilleure relation ajustée donne a ≈ 0.8, b ≈ −0.8 avec une
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Figure 1.12: Relation de Tully-Fisher Baryonique pour di�érents estimateur du maximum de la

vitesse de rotation des galaxies. La ligne noire montre l’ajustement linéaire aux données. Les points

colorés sont codés par la fraction de gaz Fg = Mg/Mb. Figure de Lelli et al. (2019).

dispersion d’environ 0.09 dex en R (Cappellari et al., 2013). La FJR n’est donc rien d’autre que la

projection du FP dans l’espace (luminosité, vitesse) (Desmond & Wechsler, 2017).

Extension de la relation de Tully-Fisher et Faber-Jackson
Nous savons que le potentiel gravitationnel des galaxies, tracé par leur cinématique interne, per-

met de remonter à la mesure de la masse dynamique. Ainsi, si les galaxies spirales et elliptiques

étaient complètement dominées par leur vitesse de rotation et de dispersion respectivement, les

relations de TF et FJ devraient fournir des éléments sur la connexion entre les galaxies et leur

contenu en matière noire. Cependant, des études récentes ont montré que les e�ets d’environne-

ment, les propriétés structurelles ou encore les processus physiques internes de galaxies spirales

peuvent perturber leur cinématique provoquant des mouvements non circulaires qui sous(-sur) es-

timent la mesure de la vitesse de rotation circulaire (Valenzuela et al., 2007; Randriamampandry

et al., 2015; Holmes et al., 2015). De même, les galaxies elliptiques dominées par la dispersion de

vitesse, présentent des traces de rotation (de Lorenzi et al., 2006; Emsellem et al., 2007, 2011; Cap-

pellari et al., 2011a; Rong et al., 2018). Par conséquent, des mouvements non circulaires au sein des
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Figure 1.13: VSR regroupant plusieurs échantillons de galaxies. Les traits grisés représentent les

régions à 1σ, 2σ et 3σ pour la VSR locale (z ' 0) de Haynes et al. (1999). Les autres échantillons

sont composés de 124 galaxies à z = 1 (Böhm & Ziegler, 2016) en points blancs et de 13 galaxies à

1 < z < 1.3 (Miller et al., 2011) en carrés gris. En�n, les étoiles bleues et rouges représentent une

dizaine de galaxies à 1 < z < 1.2. Figure de Pérez-Martínez et al. (2017).

galaxies spirales et de rotation pour les elliptiques peuvent générer des biais dans l’estimation du

potentiel gravitationnel des galaxies et donc fausser les relations d’échelles correspondantes.

C’est pourquoi Weiner et al. (2006) introduit un nouveau paramètre cinématique qui combine à

la fois la rotation et la dispersion des vitesses pour étudier les galaxies à grand redshift. Ce paramètre

se dé�nit comme :

S2
K = Kv2

rot
+ σ2

(1.28)

où vrot est la vitesse de rotation,σ est la dispersion des vitesses etK est une constante qui dépendrait

de l’état dynamique, l’environnent et l’histoire de la formation des galaxies. De récentes analyses

(e.g. Cortese et al., 2014), ont montré que la relation d’échelle entre la masse stellaire et S0.5 (K =

0.5) avait moins de dispersion en comparaison avec les relations de TF et FJ et ont ainsi montré que

la cinématique interne était plus complexe même pour les galaxies de l’Univers Local (Aquino-Ortíz

et al., 2018).

Relation Vitesse-Taille
Des études ont montré que la vitesse de rotation, en plus d’être reliée à la luminosité (ou masse

baryonique), est également corrélée avec la taille caractéristique du disque de la galaxie rd (e.g.

Mao et al., 1998). On parle alors de relation size-velocity (VSR). La distribution des galaxies spirales

dans l’espace (vitesse, luminosité, taille) est ainsi similaire au plan fondamental pour les galaxies

elliptiques. Nous présentons dans la �gure 1.13 une VSR récente de Pérez-Martínez et al. (2017) qui

a utilisé des observations Hα de spectroscopie à fente longue pour dériver les RCs.
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Figure 1.14: Relation entre le gradient interne de RCs et la brillance de surface centrale. La ligne

noire en continu et en pointillé montre l’ajustement linéaire aux données pour le total des galaxies (∼
50) et respectivement pour les 4 premiers échantillons. Les galaxies sont codées par leur référence

pour les RCs. Figure de Lelli et al. (2013).

Gradient interne de la courbe de rotation
Comme nous l’avons mentionné dans les paragraphes précédents, les propriétés des galaxies

(telles que le pro�l de luminosité) sont étroitement liées à la forme de leur RCs. En particulier,

de Blok & McGaugh (1996); Tully & Verheijen (1997) ont comparé les propriétés de deux galaxies de

type disque qui avaient la même position sur la TFR mais avec des brillances de surface di�érentes

(densité de luminosité). Ils ont ainsi mis en évidence que les galaxies avec une brillance de sur-

face élevée avaient des RCs très pentues. Par conséquent pour un maximum de vitesse de rotation

donné (ou une luminosité totale), une distribution exponentielle de luminosité avec une taille ca-

ractéristique plus faible correspond à un potentiel plus pentu. De nombreuses études se sont donc

intéressées à la mesure du gradient (≡ pente interne) des RCs (notée dRV (0)) et ont montré sa

corrélation avec la brillance de surface µ0 (e.g. Garrido et al., 2005; Lelli et al., 2013; Erroz-Ferrer

et al., 2016). Dans la �gure 1.14, nous montrons la relation d’échelle liant le gradient des RCs et

la brillance surfacique centrale par une étude de Lelli et al. (2013) qui a compilé cinq échantillons

di�érents de galaxies avec des RCs de haute qualité (observations HI). Cette étude a ainsi montré

la relation suivante liant dRV (0) et µ0 :

log dRV (0) = (−0.22± 0.02)µ0 + (6.28± 0.40) (1.29)

où cette étroite corrélation reste valide sur 2 ordres de magnitudes en dRV (0) et 4 ordres de ma-

gnitude en µ0.
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1.3 La mission Euclid

Euclid est une mission spatiale, dirigée par l’Agence Spatiale Européenne (ESA). Elle a pour but

de comprendre l’accélération de l’expansion de l’Univers et la nature de la matière noire. Le lance-

ment du satellite Euclid est prévu pour 2022. Après avoir atteint son orbite au point de Lagrange

L2, il commencera son relevé de galaxies de 15 000 deg
2

qui durera plus de 6 ans. Par la suite, nous

détaillerons les objectifs scienti�ques, les sondes cosmologiques utilisées, les instruments et les re-

levés de la mission Euclid.

1.3.1 Les objectifs scienti�ques

La mission Euclid aura pour objectif de répondre aux questions fondamentales suivantes (Lau-

reijs et al., 2011) :

(i) Est-ce que l’énergie sombre est simplement une constante cosmologique, ou est-ce un champ

qui évolue dynamiquement avec l’expansion de l’Univers?

(ii) Est-ce que l’accélération de l’expansion serait en réalité une manifestation d’une divergence

de la Relativité Générale aux grandes échelles, ou un échec des hypothèses cosmologiques

sur l’homogénéité et l’isotropie de l’Univers?

(iii) Qu’est-ce que la matière noire? Quelle est l’échelle de la masse absolue du neutrino et quel

est le nombre d’espèces relativistes dans l’Univers?

(iv) Quel est le spectre de puissance des �uctuations primordiales, qui a conduit à la formation

des grandes structures, et sont-elles décrites par une distribution Gaussienne?

Pour réussir à répondre à ces questions, les objectifs sont donc entre autres de mesurer avec une

grande précision les paramètres w0 et wa avec une erreur à 1σ de ∆w0 ≈ 0.015 et ∆wa ≈ 0.150.

La mission devra également tester la validité de la Relativité Générale à grande échelle. Pour cela,

on utilise le facteur de croissance γ (ou sa quantité dérivée f(z) le taux de croissance) qui quanti�e

l’e�cacité avec laquelle les structures se construisent dans l’Univers en fonction du redshift. Ce

taux de croissance se décrit bien à l’aide d’une fonction paramétrique simple : f(z) = Ωγ
m. Toute

détection avec γ 6= 0.55 indiquerait alors une déviation de la Relativité générale. C’est pour cela

que γ devra être mesuré avec une précision à 1σ de ∆γ ≈ 0.010.

La mission Euclid va ainsi e�ectuer un relevé sans précédent avec plus de 30 millions de spectres

et 1.5 milliard d’images de galaxies sur 15 000 deg2
du ciel pour des objets à des redshifts : 0.9 <

z < 1.8. Il est ainsi indispensable d’utiliser la technique de spectroscopie sans fente pour la mesure

de ces spectres, a�n de répondre aux besoins scienti�ques.

1.3.2 Les sondes cosmologiques

Les e�ets de la gravité et de l’énergie sombre seront détectés grâce à leur signature sur le taux

d’expansion de l’Univers et la croissance des grandes structures à partir des sondes de lentillage

gravitationnel (WL), d’oscillations acoustiques des baryons (BAO) et de distorsions dans l’espace

des redshifts (RSD). Le WL est une sonde quasi directe de la matière noire combinant les distances

angulaires (sensible au taux d’expansion) et le contraste de densité massique (sensible à la fois à

la gravité et au taux de croissance des structures). Les BAOs sont une sonde directe permettant

de relier la distance angulaire au redshift et ainsi de mesurer le taux d’expansion de l’Univers ;
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Figure 1.15: Combinaisons de plusieurs sondes (CMB, WL, BAO, RSD, SNe) dans l’espace des pa-

ramètres (w0, wa) pour contraindre l’équation d’état de l’énergie sombre. Figure de Planck Colla-

boration et al. (2018).

tandis que la mesure des RSD permet de sonder le taux de croissance des structures et la gravité. La

combinaison de ces trois sondes primaires (WL, BAO et RSD) et leur complémentarité permettront

de quanti�er au mieux les propriétés des composantes noires de l’Univers (cf. �gure 1.15).

De plus, la mission Euclid obtiendra de façon indépendante des données sondant les amas de

galaxies et l’e�et Sachs-Wolfe intégré (ISW). Ceci permettra de véri�er les résultats obtenus avec

les sondes primaires et de contrôler les e�ets systématiques. Nous résumons les performances at-

tendues pour l’ensemble des sondes de la mission dans le tableau 1.1.

Table 1.1: Performances attendues pour la mission spatiale Euclid (Laureijs et al., 2011).

Paramètre cosmologique / FoM ∆w0 ∆wa ∆γ FoM

Euclid Primary (BAO+WL+RSD) 0.015 0.150 0.01 430

Euclid All (Primary+Amas+ISW) 0.013 0.048 0.009 1540

Euclid + Planck 0.007 0.035 0.007 4020

Actuel 0.100 1.500 0.200 ∼10

Facteur d’amélioration >10 >50 30 >300

Lentillage gravitationnel
Le lentillage gravitationnel nécessite une imagerie de haute qualité a�n de mesurer les corréla-

tions de forme des galaxies à la fois dans le visible et l’infrarouge. De plus, il requiert une mesure du

redshift pour chaque galaxie observée a�n de pouvoir e�ectuer une cartographie 3D de la distribu-

tion de matière noire. Par conséquent, la mission Euclid fournira une mesure de forme pour chaque
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galaxie dans le champ d’observation de 15 000 deg
2

dans la large bande de redshift : 0 < z < 1.2

avec une précision de 5% sur les redshifts photométriques : σz/(1 + z) < 0.05.

Oscillations acoustiques des baryons
A�n d’observer les oscillations acoustiques des baryons, une mesure du redshift photométrique

ne su�t plus. En e�et, la précision requise sur le redshift doit être au moins de 0.1% (Wang et al.,

2010). Ainsi, avec des mesures précises de redshifts spectroscopiques, il est possible de dériver des

contraintes précises sur les paramètres cosmologiques à partir d’une mesure du signal BAO. Il est

à noter que ce signal du regroupement des galaxies augmente fortement avec la densité de galaxies

observées. Dans le but d’avoir une �gure de mérite FoM ∼ 1/(∆w0 × ∆wa) > 400, Euclid va

devoir mesurer le redshift spectroscopique d’au moins 30 millions de galaxies sur 15 000 deg
2
, ce

qui est équivalent à mesurer au moins 2000 galaxies/deg
2

à des redshifts : 0.9 < z < 1.8 et avec

une précision σz/(1 + z) < 0.001.
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Les relevés de spectroscopie jouent un rôle fondamental dans la compréhension de la forma-

tion et de l’évolution des galaxies en cosmologie. Ces multiples relevés ont été e�ectués avec divers

types d’instruments. Dans ce chapitre, nous mentionnerons les techniques classiques utilisées en

spectroscopie et détaillerons les di�érents relevés et observations qui ont été réalisés avec ces ins-

truments. Nous insisterons sur la spectroscopie à �bres et à champ intégral tout en mentionnant la

spectroscopie à fente longue et l’interférométrie de Fabry-Pérot. Par la suite, nous introduirons la

spectroscopie sans fente : son principe et les relevés passés, actuels et futurs. En particulier, nous

présenterons la future mission spatiale Euclid. En�n, nous présenterons les méthodes classiques

utilisées en spectroscopie sans fente pour réduire les données et extraire le redshift et nous intro-

duirons un nouveau formalisme permettant de modéliser des spectres en spectroscopie sans fente

dans l’espace de Fourier.

2.1 Les di�érentes techniques

2.1.1 La spectroscopie à �bres

Les spectrographes (multi-objets) à �bres sont généralement utilisés pour mesurer le redshift

et des propriétés intégrées sur des objets pré-sélectionnés en amont. Au cours des deux dernières

29
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décennies, le développement de ces instruments a permis de générer de nombreux relevés extraga-

lactiques qui ont grandement amélioré la compréhension du contenu et de l’évolution de l’Univers.

Ces relevés incluent notamment le 2-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dF, Colless et al. (2001)),

le Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al. (2000); Eisenstein et al. (2001); Abazajian et al. (2009);

Dawson et al. (2016)), le 6-degree Field Galaxy Redshift Survey (6dF, Jones et al. (2004, 2009)), le

Galaxy and Mass Assembly Survey (GAMA, Driver et al. (2011); Hopkins et al. (2013); Liske et al.

(2015)), le WiggleZ Dark Energy Survey (Drinkwater et al., 2010), le Baryon Oscillation Spectrosco-
pic Survey (BOSS, Dawson et al. (2013); Reid et al. (2016)), et le Taipan galaxy survey (TAIPAN,

da Cunha et al. (2017)) et le Dark Energy Spectroscopic Instrument (DESI, (Collaboration, 2016)) dont

les observations débuteront en 2019 et 2020 respectivement. Nous soulignons que cette liste n’est

pas exhaustive et qu’elle mentionne les principaux sondages cosmologiques.

Avec des catalogues de plusieurs centaines de milliers de spectres, ces relevés ont pu recenser

de nombreuses propriétés sur les galaxies proches (z . 0.6) mais aussi révéler comment le taux de

formation stellaire, la métallicité, les populations d’étoiles et la morphologie variaient avec l’envi-

ronnement, la masse et le redshift (Gómez et al., 2003; Brinchmann et al., 2004; Kau�mann et al.,

2003, 2004; Blanton & Moustakas, 2009; Baldry et al., 2012; Liske et al., 2015; Lange et al., 2016;

Mo�ett et al., 2016). Ils ont également permis de cartographier avec une précision sans précédent

les distributions de matière baryonique et noire dans l’Univers Local (e.g. Beutler et al., 2011; Blake

et al., 2011; Anderson et al., 2012; Alam et al., 2017). Nous présentons par exemple dans la �gure 2.1

la comparaison de di�érentes mesures et de prédictions pour le relevé Taipan du taux de croissance

des structures fσ8 en fonction du redshift. Cela montre que des mesures précises à bas redshift telles

qu’avec Taipan permettront de con�rmer ou de contredire des modèles théoriques de la gravité.

En�n, il est à noter que ces programmes d’observation (dans l’optique) ont permis de créer

de conséquents catalogues de données publiques qui béné�cient à l’ensemble de la communauté

astrophysique.

Cependant, ces relevés spectroscopiques à �bres sou�rent de nombreux inconvénients. Le pou-

voir statistique de ces relevés vient au prix de traiter les galaxies comme des points sources : les

parties centrales de la galaxie sont intégrées, ainsi les structures internes bi-dimensionnelles ne

peuvent être précisément mesurées. À chaque objet correspond une �bre et un spectre intégré. De

plus les objets doivent être sélectionnés et ciblés a priori ce qui génère des biais de sélection dans

les catalogues. En�n, l’ouverture des �bres correspond à des tailles physiques de galaxies et dépend

donc du redshift.

2.1.2 La spectroscopie à champ intégral

Alternativement, avec l’avancement de la technologie, des techniques ont été développées don-

nant naissance à l’imagerie spectroscopique permettant de couvrir simultanément des informations

spatiales et spectrales. De là, naissent les spectrographes à champ intégral (Integral-Field Spectro-
graphs ou IFS) qui sont idéaux pour étudier des objets résolus sur toute leur étendue spatiale, mais

nécessitent toutefois le pointage explicite de ceux-ci. Au cours des dernières années, le développe-

ment fructueux de relevés d’IFS (doté d’un pouvoir de résolution R ≡ λ/∆λ & 1500) non limités

par des �bres uniques couvrant uniquement la partie centrale des galaxies, ont permis de fournir

des propriétés spectroscopiques résolues de galaxies pour des grands champs de vue. On peut no-

tamment citer le relevé SAURON (de Zeeuw et al., 2002) qui a cartographié le gaz, les populations

d’étoiles et la cinématique de 72 galaxies proches (z ≤ 0.01) de type précoce. Il y a également
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Figure 2.1: Comparaison de plusieurs mesures et prédictions pour la mesure de fσ8 en fonction

du redshift pour di�érents relevés de galaxies. Les carrés colorés montrent les prédictions de la

phase 1 (rouge) et �nal (bleu) de Taipan. Les autres points et leur barres d’erreurs sont des mesures

déjà existantes des relevés 6dFGS, SDSS-III BOSS-DR12, SDSS-II MGS, SDSS-II LRG et WiggleZ. Les

bandes de couleurs indiquent le taux de croissance obtenu avec di�érentes théories de la gravitation.

La valeur γ = 0.55 étant très proche de celle prédite à partir de la Relativité Générale pour le modèle

ΛCDM. Figure de da Cunha et al. (2017).

eu le relevé ATLAS
3D

(Cappellari et al., 2011b) comptant 260 galaxies de type précoce. Ces deux

relevés ont par exemple permis d’introduire un nouveau schéma de classi�cation cinématique (Em-

sellem et al., 2007, 2011). Le relevé CALIFA (Sánchez et al., 2012) inclut quant à lui des galaxies à

la fois précoces et tardives et totalise un sondage de 600 galaxies. Des relevés plus larges, encore

en cours, ont fait leur apparition tels que SAMI (Croom et al., 2012), observant un total de 3400

galaxies, et MaNGA (Bundy et al., 2015) qui observera un total de 10 000 galaxies (cf. tableau 2.1).

Nous détaillerons plus longuement ce dernier relevé et ses données dans le Chapitre 5. Nous faisons

remarquer que l’ensemble de ces relevés observent des objets à des redshifts relativement faibles

(en comparaison avec les relevés à �bres qui couvrent des redshifts jusqu’à z ∼ 3.5).

L’ensemble de ces relevés de l’Univers Local joue un rôle majeur dans la compréhension de la

nature des galaxies. Les seules di�érences entre ces relevés apparaissent d’un point de vue tech-

nique (résolution, taille, sélection de l’échantillon). Généralement, tout relevé tente de sélectionner

un échantillon le plus représentatif possible de la population des galaxies à bas redshift. En pratique

les critères de sélection di�èrent d’un relevé à l’autre. Dans le cas de MaNGA et SAMI, le critère

principal est de couvrir le plus de masse de galaxies possible. Le critère de sélection du relevé CA-

LIFA est quant à lui basé sur la taille optique des objets i.e. le diamètreD25 ce qui garantit que toutes

les galaxies sont observées dans leur partie optique. Atlas
3D

a adopté un critère de sélection di�érent

pour répondre à leur question scienti�que principale qui est de comprendre la formation des bulbes

et des galaxies de type précoce. Ce relevé a ainsi observé de tels objets jusqu’à ∼ 42 Mpc formant

l’échantillon d’étude à plus bas redshift comparé aux relevés précédents. Le tableau 2.1 nous permet
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Table 2.1: Comparaison entre des relevés de IFS (Bundy et al., 2015).

Relevé MaNGA SAMI CALIFA Atlas
3D

Taille des catalogues 10,000 3,400 600 260

Sélection M > 109M� M > 108.2M� 45 ′′ < D25 < 80 ′′ (1) M & 109.8M�
Redshift 0.01–0.15 0.004–0.095 0.005–0.03 z . 0.01

Couverture radiale 1.5–2.5re (1/3) 1–2re >2.5re <1re
S/N à 1 re (2) 15–30 10–30 ∼30 15

Couverture spectrale (Å) 3600–10300 3700–7350 3700–7500 4800–5380

Résolution (km s
−1

) 50–80 km/s 75–28 km/s 85–150 km/s 105 km/s

Taille d’un Spaxel 2.0
′′

1.6
′′

2.7
′′

1
′′

Nombre de Spaxel / objet <5×127 (3) 3×61 3×331 1431

Taille du télescope 2.5m 3.5m 3.5m 4.2m

(1) La grandeur D25 est reliée à la donnée de SDSS "isoA-r" qui correspond au diamètre du grand

axe de l’isophote mesurée dans la bande r à une magnitude AB = 25 mag arcsec−2
.

(2) Ratio signal sur bruit par spaxel dans la bande r.

(3) Pour le relevé MaNGA, il y a 17 galaxies qui sont observées en simultanée avec un nombre de

�bres di�érents : 5 sont observées avec 127 �bres (5x127), 2x91, 4x61, 4x37 et 2x19

de comparer ces di�érents relevés. Tandis que Atlas
3D

fournit le relevé avec le meilleur échantillon-

nage spatial pour chaque galaxie, sa couverture spectrale est limitée mais également son champ de

vue comparé à la taille des galaxies observables.

Pour MaNGA, le nombre de galaxies observées est le principal avantage puisque ce relevé sera

en mesure de fournir une moyenne des propriétés caractéristiques pour chaque type de galaxie

avec la meilleure signi�cation statistique. L’inconvénient majeur de ce relevé est que l’ensemble de

l’observation des galaxies ne se fera pas avec le même nombre de �bres et par conséquent l’échan-

tillonnage spatial sera di�érent d’une observation à l’autre.

Dans le cas de SAMI, l’avantage réside en la couverture la plus large des masses des galaxies

combinée à la meilleure résolution spectrale dans le domaine du "rouge" (λ & 6000 Å). L’inconvé-

nient est que la grande couverture en redshift implique un échantillonnage spatial di�érent pour

les galaxies observées.

Finalement, dans le cas de CALIFA, ce dernier fournit la plus grande couverture spatiale comparé

à la taille des galaxies. Cependant, l’échantillon reste assez limité en taille comparé à SAMI ou

MaNGA. Au �nal, c’est la conjonction de ces relevés qui permet de mieux comprendre la nature et

les propriétés des galaxies de l’Univers Local.

Nous présentons par exemple dans la Figure 2.2, une galaxie observée avec le relevé MaNGA. La

haute résolution de cet instrument permet entre autre de contraindre précisément la cinématique

interne des galaxies proches mais aussi d’en mesurer les propriétés morphologiques et spectrales

Bundy et al. (2015).

Contrairement à l’ensemble de ces spectrographes qui sont intrinsèquement forcés de cibler les

objets, des IFS dit panoramiques peuvent être utilisés pour conduire des relevés non-ciblés. On peut

citer par exemple l’instrument MUSE (Bacon et al., 2010) : un puissant IFS monté sur le Very Large
Telescope (VLT). MUSE a entre autres, pu sonder l’évolution de la cinématique du gaz des galaxies à

faible masse (M? ≤ 1010 M�) jusqu’à z = 1.4 sur le Hubble Deep Field South (HDFS) (Contini et al.,
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Figure 2.2: Galaxie ’8944-12702’ observée à z = 0.05027 avec le relevé MaNGA. Haut droite :
distribution spatiale du gaz Hα (6564 Å). Carte des champs de vitesse du gaz Hα (Haut mi-
lieu) et stellaire (Haut droite). Bas : Spectre de la galaxie mesuré sur le spaxel centré en (0,0)
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2016).

Globalement, malgré leur habilité à résoudre précisément la cinématique et la morphologie des

galaxies, les relevés de spectroscopie 3D (IFS) restent limités du fait de la sélection des objets, de

l’observation de faibles portions du ciel et d’importantes contraintes de temps et coûts d’observation

pour acquérir des échantillons représentatifs.

2.1.3 D’autres techniques

D’autres instruments ont bien évidemment contribué à étudier la nature et l’évolution des ga-

laxies tels que les spectrographes à fente longue et les interféromètres Fabry-Pérot (FP).

Spectroscopie à fente
Nous avons déjà évoqué cette technique bien connue dans le chapitre précédent, qui consiste

à utiliser une fente (orientée dans l’idéal le long de l’axe principal de la galaxie) et à disperser la

lumière avec un prisme ou autre élément dispersif. C’est ainsi la taille de la fente qui détermine la

résolution spectrale. Cette technique est e�cace pour mesurer les RCs des galaxies en utilisant la

raie Hα et un grand nombre de ces dernières sont disponibles dans la littérature (e.g. Mathewson

et al., 1992) avec 965 RCs, Mathewson & Ford (1996) avec 1051 RCs, Courteau (1997) avec 304 RCs

et Dale et al. (1997, 1998, 1999) avec 522 RCs. Cependant, cette technique permet d’obtenir unique-

ment de l’information unidimensionnelle et donc ne peut pas résoudre spatialement le champ de

vitesse bi-dimensionnel de la galaxie. En général, la taille de la fente est adaptée au seeing équi-



34 Chapitre 2. La spectroscopie

-2.66

-1.84

-1.02

0.0

0.82

1.64

2.46 Data
Model

-2.66

-1.84

-1.02

0.0

0.82

1.64

2.46 Model
Data

6900.08 6893.68 6886.7 6879.71 6872.73 6865.75

Wavelength ( )

-2.66

-1.84

-1.02

0.0

0.82

1.64

2.46

P
o
si

ti
o
n

 a
lo

n
g

 t
h

e
 m

a
jo

r 
a
xi

s 
(a

rc
se

c)

(a)

3 2 1 0 1 2 3

Position along the major axis (arcsec)

200

100

0

100

200

V
e
lo

ci
ty

 (
k
m

/s
)

Exponential

Flat

Arctangent

Data

(b)

Figure 2.3: Observation d’une galaxie émettrice d’un doublet [O ii] à z ∼ 0.9 en spectroscopie à

fente longue avec l’instrument VIMOS-HR avec un pouvoir de résolutionR=2500 (équivalent à une

résolution spectrale∼25 km s
−1

à z = 0.9) et de fente d’épaisseur 1
′′
. (a) du haut vers le bas : spectre

2D observé centré sur le doublet [O ii] dont le continuum a été soustrait, meilleur modèle ajusté

en simulant les raies d’émissions et la courbe de rotation de la galaxie et carte des résidus suivant

la même échelle que les données. (b) courbe de rotation à haute résolution ajustée avec di�érents

modèles. Les deux barres verticales en pointillé indiquent la position du rayon r2.2 auquel la vitesse

de rotation est mesurée. Figure de Pelliccia et al. (2017).

valent à la largeur à mi-hauteur de la fonction d’étalement du point (Point Spread Function - PSF)

atmosphérique qui témoigne de la turbulence atmosphérique.

Le développement des spectrographes à fentes multiples tel que le VLT-VIMOS (Le Fèvre et al.,

2003) a o�ert la capacité de mesurer la cinématique d’un grand nombre de galaxies à bas et grand

redshift sur des champs de vue importants (4 × 7′ × 8′). Nous présentons dans la �gure 2.3 une

observation d’une galaxie réalisée avec l’instrument VIMOS-HR et l’ajustement de sa courbe de

rotation (Pelliccia et al., 2017).

Cette étude montre l’e�cacité de la spectroscopie multi-fente pour sonder des champs profonds.

Même si la spectroscopie 3D permet d’obtenir des cartes 2D très précises des champs de vitesses

des galaxies, la spectroscopie multi-fente reste un bon compromis complémentaire pour observer

la cinématique des galaxies au sein de grands champs cosmologiques. VIMOS permet par exemple

d’observer 120 galaxies par exposition dans un champ large de 4× 7′ × 8′, bien plus grand que les

champs de vue de KMOS (Wisnioski et al., 2015) (2′ × 2′) ou MUSE (1′ × 1′).
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Figure 2.4: Résultats obtenues à partir de l’analyse de cube de données Fabry-Pérot de la galaxie

NGC 2748 observée avec l’instrument GHαFaS. (a) Carte du �ux Hα, (b) carte du champ de vitesse,

(c) carte de la dispersion des vitesses, (d) modèle du champ de vitesse, (e) mouvements non circu-

laires de la galaxie, (f) image en bande étroite autour du Hα. Figure de Erroz-Ferrer et al. (2015).

Interféromètre Fabry-Pérot
Contrairement à la spectroscopie à fente longue, la technique de l’interférométrie Fabry-Pérot

permet d’obtenir des mesures de vitesse sur toute l’étendue spatiale de la galaxie et donc fournir

la carte 2D complète du champ de vitesse. Les observations de la raie Hα avec cette technique ont

été utilisées depuis 40 ans (Tully, 1974; de Vaucouleurs & Pence, 1980), et ont permis de mesurer les

champs de vitesse de galaxies proches et de créer des RCs à haut signal sur bruit pour des galaxies

spirales. Cependant, il n’existe pas de grand échantillon de champ de vitesse 2D dans le domaine de

l’optique avec la technique de FP. Le plus important relevé est le Gassendi HAlpha survey of SPirals
(GHASP, Garrido et al. (2002); Epinat et al. (2008)) qui consiste en un catalogue de 203 galaxies

spirales et irrégulières. Bien que cette méthode d’observation soit idéale pour détecter les petites

structures au sein des champs de vitesse des galaxies grâce à la résolution spatiale et spectrale

qu’elle o�re, elle est très coûteuse en temps d’observation (environ 2h comparé à 10 minutes pour

la spectroscopie à fente). De plus, l’observation et la réduction des données restent très compliquées.

Sur la �gure 2.4, nous présentons la reconstruction du champ de vitesse et de la dispersion des

vitesses à partir de données Fabry-Pérot de l’instrument GHαFaS (Hernandez et al., 2008). Grâce à

la très bonne résolution de l’instrument (∼ 15 km s
−1

), il est possible de cartographier les structures

du champ de vitesse mais également les mouvements non circulaires de la galaxie.
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Figure 2.5: Un exemple de champ de galaxies dispersées par le grism G141 du relevé WISP. Les

rectangles rouges et verts indiquent les premiers et seconds ordres de spectres dispersés. Les cercles

bleus marquent la position des ordres zéros, re�étant dans certains cas de la contamination sur

d’autres spectres. Il est à noter que l’ordre zéro est similaire à l’image de la galaxie en photométrie.

Quelques raies d’émission sont également indiquées et se visualisent comme des "blobs" sur les

spectres dispersés. Figure de Atek et al. (2010).

2.2 Introduction à la spectroscopie sans fente

2.2.1 L’instrument

La spectroscopie sans fente est une technique utilisée en astronomie qui utilise un élément à

pouvoir dispersif dans un faisceau pour produire une image dispersée du ciel. Étant donné que la

spectroscopie sans fente se passe d’une ouverture pour limiter l’extension spatiale de la lumière

incidente, le spectre bi-dimensionnel observé peut être pensé comme une convolution entre la dis-

tribution spatiale de l’objet et son spectre (nous reviendrons sur la reconstruction de ce spectre dis-

persé plus précisément dans la section 2.3). La position des objets dans le ciel ainsi que leurs tailles

et formes, dé�nissent alors des fentes virtuels le long de la direction de dispersion et contrôlent

la résolution spectrale en analogie avec la spectroscopie à fente longue ou multi-fente. L’élément

disperseur peut être un prisme ou un grism qui est la combinaison d’un réseau et d’un prisme. En

pratique, nous faisons remarquer que la plupart des spectrographes sans fente privilégient l’uti-

lisation d’un grism. Dans ce cas, l’ordre zéro ainsi que tous les ordres (négatifs et positifs) sont

alors présents à plus ou moins forte intensité. Selon la conception du grism, l’ordre zéro ainsi que

les ordres supérieurs ont une transmission plus faible que l’ordre principal (usuellement l’ordre 1

nommé ’+1’). En�n, puisque tout les objets du champ de vue sont dispersés, les spectres observés

peuvent se superposer entre objets et entre ordres de dispersion. Dans tout la suite de cette thèse,

nous nommerons par spectrogramme le spectre dispersé d’un objet en spectroscopie sans fente.

Avantages

4 Facilité de la conception instrumentale : il su�t de placer un élément dispersif (prisme ou

grism) à la place d’un �ltre au sein d’un imageur.
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4 Un important champ de vue et une très forte capacité au multiplexage (cf. �gure 2.5) géné-

rant des catalogues conséquents de l’ordre de 100 000 (avec des champs de vue allant jusqu’à

∼ 600 arcmin
2
) pour les relevés récents et supérieurs à 15 millions d’objets pour les futurs

relevés.

4 Contrairement aux relevés utilisant des fentes ou des �bres, l’absence de fente permet d’ob-

tenir des relevés à �ux limité avec une grande précision spectro-photométrique sans perte de

�ux.

4 Simplicité des observations : cette technique ne se préoccupe pas de toutes les contraintes de

prévisions observationnelles ou encore des plani�cations pour le ciblage d’objets (tels que des

masques pour les spectrographes à fente, le placement des �bres etc.). Il y a par conséquent

moins (ou pas du tout) de biais de sélection.

4 Le faible bruit de fond pour les instruments dans l’espace rend la spectroscopie sans fente

compétitive avec des installations au sol de spectroscopie à fente.

Inconvénients

7 L’absence d’un échantillonnage spatial indépendant avant la dispersion spectrale implique

deux problèmes majeurs de contamination. L’inter-contamination : le signal d’un spectre est

potentiellement pollué par la superposition des spectrogrammes d’objets voisins (mais égale-

ment avec les spectres d’ordres supérieurs, cf �gure 2.5). L’auto-contamination : la résolution

spectrale e�ective est directement reliée à la taille et à la forme de l’objet résolu dans la di-

rection de dispersion (cf. �gure 2.6) et la lumière émise d’une partie d’une source peut conta-

miner celle émise d’une autre région de cette même source suivant la direction de dispersion

(cf. �gure 2.7). Ces deux e�ets peuvent donc rendre très di�cile la réduction des données et

dégradent directement la précision sur la mesure du redshift.

7 Les spectrographes sans fente au sol sou�rent de la dispersion du fond du ciel qui pollue

grandement les données et dégradent le signal-sur-bruit (SNR).

7 Les raies d’absorption sont très rarement détectées (du fait d’un SNR trop faible et de l’auto-

contamination) et les indicateurs des raies d’émission dans l’optique sont non résolus (par

exemple [O ii]λλ3727, 3729, Hα+[N ii]).

Dans la �gure 2.6, nous présentons l’observation d’une galaxie du relevé GLASS (Schmidt et al.,

2014; Treu et al., 2015). Dans le spectrogramme, nous pouvons observer les tâches centrales qui

représentent les raies Hα+[S ii]. Nous pouvons noter que la taille de celles-ci est directement reliée

à l’extension spatiale de la galaxie. En�n, nous remarquons que la largeur des raies du spectre 1D

reconstruit est également corrélée avec la taille de la galaxie : c’est l’e�et d’auto-contamination en

spectroscopie sans fente.

2.2.2 Les relevés passés et présents

La spectroscopie sans fente est une technique déjà assez vieille. En e�et, celle-ci a été développée

il y a plus de 120 ans, pour détecter des cibles à faible émission, à l’Observatoire de Lick avec

le Slitless Quartz Spectrograph installé sur le Télescope Crossley (Palmer, 1903). Cette technique fut

après cela a�née a�n de relever les vitesses radiales de nébuleuses extra-galactiques (Mayall, 1936).
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Figure 2.6: Observation d’une galaxie à un redshift z = 0.545 en spectroscopie sans fente au sein du

relevé GLASS. Haut gauche : photométrie de la galaxie prise avec l’instrument WFC3. Haut droite :
estimation du spectre 1D de la galaxie. Bas : spectrogramme observé avec le grism G102. Nous

soulignons que la taille de la galaxie est dégénérée avec la forme des grands blobs à la position des

raies d’émission Hα et [S ii] dans le spectrogramme. L’échelle de longueur d’onde est en µm. Figure

prise du relevé GLASS (Schmidt et al., 2014; Treu et al., 2015).

Figure 2.7: Illustration mettant en évidence l’auto-contamination en spectroscopie sans fente. L’axe

horizontal indique la direction de dispersion (correspondant à une dimension spectro-spatiale)

tandis que l’axe vertical correspond à une dimension spatiale. Si un objet possède des variations

dans la distribution spatiale de son �ux (gauche, équivalent à l’image en photométrie large-bande

de la �gure 2.6), le spectrogramme résultant (droite) mélange celles-ci avec l’information spec-

trale dans la direction de dispersion. Figure de https://jwst-docs.stsci.edu/methods-and-roadmaps/

jwst-slitless-spectroscopy.

https://jwst-docs.stsci.edu/methods-and-roadmaps/jwst-slitless-spectroscopy
https://jwst-docs.stsci.edu/methods-and-roadmaps/jwst-slitless-spectroscopy
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Ces relevés permettaient de mesurer des raies d’émissions à basse résolution spectroscopique dans

l’ultraviolet (UV) et l’optique (λ < 5000 Å). De nombreux autres relevés ont été e�ectués au cours

des décennies (e.g. Markarian, 1967; Smith, 1975; MacAlpine et al., 1977; Wasilewski, 1983), aidant

à cataloguer des quasars et des galaxies à raies d’émission. Ils ont également permis la recherche

d’étoiles jeunes et leur rôle dans la formation de la Voie Lactée (Dahm, 2005).

Il est à noter que les relevés à grism sont signi�cativement plus robustes et �ables que les relevés

de redshift photométriques (e.g. Schmidt et al., 1986). De plus, en comparaison avec la spectroscopie

à fente ou �bres, la spectroscopie sans fente ne sou�rant pas de perte de lumière et n’ayant pas de

limitation spatiale, elle est plus e�cace pour collecter la lumière. Cependant, aussi e�cients que ces

relevés soient, pour parvenir à observer des objets à grand redshift, à faible luminosité ou émettant

plusieurs raies d’émission, a�n de tenter d’extraire d’autres informations astrophysiques que le red-

shift, ces relevés restent très limités au sol. En e�et, à des longueurs d’ondes plus importantes (λ >

8000 Å), la luminosité du ciel avec ses raies d’émission combinée aux limitations de l’absorption de

l’atmosphère, restreint grandement ces relevés.

C’est avec l’avènement des observations spatiales et l’installation de nouveaux instruments sur

HST que les relevés de spectroscopie sans fente ont connu une renaissance ces deux dernières dé-

cennies. L’étude dans l’espace avec HST a permis de s’a�ranchir de toutes les limitations liées aux

observations au sol. Ce renouveau a démarré avec les instruments Space Telescope Imaging Spec-
trograph (STIS) (Kimble et al., 1998) et Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer (NIC-

MOS) (Thompson et al., 1998) qui ont permis pour la première fois d’observer des spectrogrammes

bi-dimensionnels en spectroscopie sans fente dans l’ultraviolet et l’optique (STIS) et l’infrarouge

(NICMOS) avec des relevés tels que Gardner et al. (1998) et McCarthy et al. (1999). Il s’en est suivi

l’instrument Advanced Camera for Surveys (ACS) (Sirianni et al., 2005). Ce dernier a o�ert la pos-

sibilité d’étendre les observations avec des relevés à grism parallèles aux observations primaires

de HST tel que APPLES (Pasquali et al., 2003), GRAPES (Pirzkal et al., 2004), PEARS (Pirzkal et al.,

2009), 3D-HST (Momcheva et al., 2016) et GLASS (Treu et al., 2015). En�n, avec l’addition du Wide
Field Camera 3 (WFC3) et sa couverture spectrale allant de 2000 à 17500Å (avec 3 grisms), les ob-

servations avec ce dernier sont devenues la pierre angulaire dans la production de données pour

les grand relevés. Les principaux sont le WFC3 Infrared Spectroscopic Parallel Survey (WISPS) (Atek

et al., 2010), 3D-HST (Brammer et al., 2012), le Grism-Lens Ampli�ed Survey from Space (GLASS)

(Schmidt et al., 2014) et le Faint Infrared Grism Survey (FIGS) (Pirzkal et al., 2017). Nous présentons

dans le tableau 2.2 un résumé des propriétés des di�érents instruments et relevés cités précédem-

ment mais également pour les futurs relevés.

Les observations sous plusieurs angles
L’observation d’un même objet en spectroscopie sans fente sous di�érents angles de dispersion

possède de nombreux avantages. Premièrement, comme l’illustre la �gure 2.8, nous remarquons

que la dispersion des spectres de plusieurs objets voisins sous di�érents angles permet de lever des

dégénérescences et ainsi d’aider aux méthodes de décontamination. Comme le montre encore cette

�gure, si le spectrographe dispersait uniquement suivant un angle α et un angle α+ 180, les spec-

trogrammes étant toujours superposés, il n’y a pas de grand gain pour aider à la décontamination.

C’est généralement en dispersant à des angles orthogonaux (α+ 90) que cette méthode devient la

plus intéressante pour lever la dégénérescence entre spectres.

En�n, il faut tout d’abord noter que les propriétés intrinsèques de la galaxie sont les mêmes
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Table 2.2: Propriétés des instruments des relevés passés, présents et à venir en spectroscopie sans

fente (liste non exhaustive).

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

GPS
a
-HST NICMOS(IR)-G141 11000–19000 0.20 80 100 33

APPLES
b
-HST ACS-G800L 5500–10500 0.05 38.5 105 1000

GRAPES
c
-HST ACS-G800L 5500–10500 0.05 38.5 105 5000

PEARS
d
-HST ACS-G800L 5500–10500 0.05 38.5 105 10 000

HST WFC3(UVIS
e
)-G280 1900–5500 0.13 13 140 -

3DHST
f
-HST WFC3(IR)-G141 10000–17500 0.13 46.5 150 100 000

GLASS
g
-HST WFC3(IR)-G102 7500–11500 0.13 24.5 195 2000 (x2 angles)

FIGS
h
-HST WFC3(IR)-G102 7500–11500 0.13 24.5 195 2000(x5 angles)

JWST
i

NIRISS (2021) 6000–23000 0.065 10 725 -

EUCLID
j

NISP-R (2022) 12500–18500 0.30 13 595 30 000 000 (*)

WFIRST
k

GRS (2028) 10000–19500 0.11 11 670 18 000 000 (*)

(1) Relevé et télescope, (2) instrument et grism, (3) couverture spectrale (en Å), (4) résolution spatiale

(en arcsec px
−1

), (5) FWHM de l’élément de résolution ∆λ (en Å), (6) pouvoir de résolution spectral

R ≡ λ/∆λ, (7) nombre de galaxies observées, (*) nombre de galaxies prévues.

(a)
HST Grism Parallel survey Thompson et al. (1998),

(b)
Pasquali et al. (2003),

(c)
Pirzkal et al.

(2004),
(d)

Straughn et al. (2008); Pirzkal et al. (2009),
(e)

Kuntschner et al. (2010),
(f)

Brammer et al.

(2012); Momcheva et al. (2016),
(g)

Schmidt et al. (2014); Treu et al. (2015),
(h)

Pirzkal et al. (2017),

(i)
Doyon et al. (2012),

(j)
Grupp et al. (2012),

(k)
Spergel et al. (2015).

quelle que soit la direction de dispersion. Nous verrons (cf. Chapitre 4) qu’il est extrêmement inté-

ressant de considérer chacun de ses spectres dans leur ensemble et non pas individuellement comme

les pipelines d’analyse standard le font. Nous montrerons que cette approche permet d’améliorer

la précision sur la mesure de paramètres globaux de la galaxie tels que le redshift.

Table 2.3: Résumé des caractéristiques instrumentales de l’instrument VIS (Laureijs et al., 2011).

Instrument VIS

Champ de vue 0.787× 0.709 deg2

Détecteurs 36 CCD 4000× 4000 pixels

Résolution spatiale 0.1
′′

Bande passante 5500−9000Å

Magnitude limite mAB = 24.5 (source de 1
′′

avec SNR=10)

2.2.3 Les instruments de la mission Euclid

VIS
Dans le but d’étudier le lentillage gravitationnel, il est nécessaire de mesurer la modi�cation

de la forme des galaxies due au potentiel gravitationnel. Pour y parvenir, Euclid aura à son bord

l’Instrument Imageur Visible (VIS), un imageur dans le visible pour assurer la photométrie de haute
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Figure 2.8: Exemple de dispersion suivant plusieurs directions de dispersion pour améliorer la dé-

contamination. Sur l’image du haut, les spectrogrammes se superposent. En tournant le disperseur

avec un angle de 180
◦

(milieu), la contamination est toujours présente mais di�érente. Tandis qu’en

dispersant selon une direction orthogonale (bas), le spectrogramme est partiellement décontaminé.

Figure de https://jwst-docs.stsci.edu/methods-and-roadmaps/jwst-slitless-spectroscopy.

qualité. Cet imageur aura un champ de vue de 0.7 deg
2

soit environ 100 fois plus que celui de HST

(cf. tableau 2.3).

NISP
Le Near Infrared Spectrometer and Photometer (NISP) est un spectro-photomètre visant à obser-

ver des galaxies essentiellement dans la gamme de redshift 0.9 < z < 1.8. En plus de mesurer des

redshifts en spectroscopie sans fente, la partie photométrique contribuera à la mesure des redshifts

photométriques pour les galaxies observées avec l’instrument VIS. Cet instrument comprend ainsi

à la fois un imageur dans l’infrarouge proche (NISP-P) et un spectrographe sans fente (NISP-S).

Comme on peut le voir sur la �gure 2.9, une première roue à �ltre (NI-FWA) accueillera les di�é-

rents �ltres optiques qui serviront aux observations en mode photométrique dans les bandes Y, J

et H dont les courbes de transmission sont présentées. Les mesures en spectroscopie seront réa-

lisées grâce à une seconde roue à grisms (NI-GWA) : trois positions pour les grisms rouges avec

di�érentes directions de dispersions et une position pour le grism bleu. En�n, nous présentons les

caractéristiques du NISP dans le tableau 2.4.

Étant donné les problèmes de contamination intrinsèque à la technique de spectroscopie sans

fente, pour mesurer un tel nombre de galaxies, il sera nécessaire d’obtenir des observations du même

https://jwst-docs.stsci.edu/methods-and-roadmaps/jwst-slitless-spectroscopy
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Figure 2.9: Gauche : Roues à grism (NI-GWA) et à �ltre (NI-FWA) et leur di�érentes positions.

Droite : Loi de transmission des �ltres de l’instrument NISP-P (Y,J et H) et des grisms de l’instrument

NISP-S.

Figure 2.10: Observation d’une étoile standard (GD153) avec le grism G141 (à l’ordre 0, +1, +2 et +3)

et avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3 (cercle) dont l’image a été superposée pour illustrer

les di�érentes positions. Figure de Kuntschner et al. (2010).

champ sous di�érents angles de dispersion (0
◦
, +90

◦
et +180

◦
), d’où l’utilisation de trois grisms

rouges au sein de NISP. De plus, la contamination peut être diminuée en découpant la couverture

spectrale totale pour un même champ à l’aide de �ltres : cela permettrait d’avoir des spectres moins

longs (dans la direction de dispersion) tout en gardant un SNR presque constant autour des régions

des raies d’émission (Laureijs et al., 2011).

En�n, en plus de compléter les mesures des redshifts photométriques de l’instrument VIS, les

images obtenues dans le proche infrarouge par le NISP-P pourront fournir la position des objets

dans le champ et être alors utilisés pour la calibration en longueur d’onde (cf. �gure 2.10). De plus,

ces images donneront la taille et l’orientation des objets ce qui est nécessaire pour extraire le spectre

unidimensionnel (méthodes inverses prévues la réduction des données du NISP, plus de détails dans

la section 2.3.1).

Les relevés de la mission Euclid
Il faudra au moins 6 ans pour que la mission Euclid puisse réaliser ses di�érents relevés : le

WIDE et le DEEP. Le relevé WIDE couvrira plus de 15 000 deg
2

du ciel en évitant systématiquement

le plan de l’écliptique et le plan galactique, sources de fond du ciel trop important dans le visible et

l’infrarouge et où la densité d’étoiles impacterait le relevé. Il sera complété par trois champs DEEP

(un de 20 deg
2

et deux de 10 deg
2
) qui seront observés à multiples reprises tous les mois.
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Table 2.4: Résumé des caractéristiques instrumentales de l’instrument NISP (Laureijs et al., 2011).

Instrument NISP

Champ de vue 0.763× 0.722 deg
2

Détecteur 16 HgCdTe 2000× 2000 pixels

Résolution spatiale 0.3
′′

Filtres photométriques Y (9200−11460Å)

J (11460−13720Å)

H (13720−20000Å)

Magnitude limite photométrique mAB = 24 (source ponctuelle de SNR=5)

Grisms 1 bleu (9200−12500Å)

3 rouges (12500−18500Å) à des orientations di�érentes

Échantillonnage spectral 13 Å

Pouvoir de résolution (λ/∆λ) 380 pour une source de 0.5 arcsec

Limite de détection spectroscopique 2× 10−16 erg cm2 s−1
(raie non résolue SNR=3.5)

Le relevé WIDE
En ce qui concerne le lentillage gravitationnel, Euclid mesurera la morphométrie de 30 galaxies/arcmin

2

dans une bande large du visible (R,I et Z : 5500−9200Å) jusqu’à une magnitude ABVIS = 24.5 à

SNR > 10. Les bandes photométriques du NISP-P (Y, J et H) serviront quant à elles à observer dans

l’infrarouge jusqu’à une magnitude ABY,J,H = 24 à SNR > 5. Cependant, pour atteindre la préci-

sion demandée sur les redshifts photométriques pour le WL (σz/(1 + z) < 0.05), ces observations

devront être nécessairement complétées par d’autres relevés photométriques dans le visible au sol

tels que : DES, KiDS, Pan-STARR, CFIS et LSST (Collaboration, 2005; de Jong et al., 2013; Kaiser

et al., 2002; Ibata et al., 2017; Collaboration, 2012).

En�n les oscillations baryoniques acoustiques seront reconstruites à partir des mesures de red-

shifts spectroscopiques grâce à l’instrument NISP-S. Étant donné la gamme spectrale des grisms, la

raie d’émission Hα sera la principale cible spectrale pour la détermination du redshift. A�n de me-

surer plus de 30 millions de galaxies sur 15 000 deg
2
, Euclid mesurera plus de 2000 sources Hα/deg

2
.

Il est donc nécessaire de savoir quel doit être la sensibilité ou le �ux minimal de la raie Hα des ga-

laxies observées avec cette condition sur la densité. La condition sur le signal sur bruit (SNR>3.5)

donne des garanties sur la détection correcte d’une galaxie. Pour cela, des modèles empiriques ont

été étudiés permettant de faire des prédictions sur les fonctions de luminosité Hα dans les gammes

de redshift observées. Les modèles utilisés sont ceux de la �gure 2.11 (Pozzetti et al., 2016) dont

plus précisément le modèle 2. Étant donné ce dernier, la fonction de luminosité dans la gamme de

redshift 0.9 < z < 1.8 et la densité minimale de galaxies nécessaire, le seuil de détection est alors

estimé à FHα > 2× 10−16 erg cm−2 s−1
.

Le relevé DEEP
Le relevé DEEP sera quant à lui de deux magnitudes plus profond que le relevé WIDE. Combiné

à une taille de 40 deg
2
, cela donnera une opportunité unique de détecter des galaxies à grand SFR,

à très grand redshift (z > 7), de mesurer l’ensemble de la fonction de luminosité Hα et permettre
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Figure 2.11: Densité angulaire de galaxies émettant la raie Hα observables dans la gamme de red-

shift 0.7 < z < 1.5 (couverture du relevé WISP) en fonction du seuil de sensibilité. Figure de

Pozzetti et al. (2016).

de tracer les galaxies et leur halos de matière noire à z ∼ 2. De plus, ce relevé sera utilisé pour

étalonner les redshift photométriques et la spectroscopie sans fente. L’observation répétée de ce

relevé permettra également de contrôler la stabilité des instruments et du satellite. En�n, le modèle

de Pozzetti et al. (2016) prédit cette fois un seuil de détection FHα > 0.5× 10−16 erg cm−2 s−1

dans la gamme de redshift 0.4 < z < 1.8 pour une densité de galaxies observables entre 32 000 et

48 000/deg
2
.

2.3 Méthodes d’extraction et modélisation en spectroscopie sans
fente

Comme nous l’avons mentionné dans les sections précédentes, outre sa grande habilité au mul-

tiplexage et la taille de ses relevés, la spectroscopie sans fente génère des données qui sont très

compliquées à interpréter. Dans cette section, nous allons tout d’abord nous intéresser aux dif-

férentes techniques utilisées pour la réduction de données et principalement pour l’extraction de

paramètres astrophysiques tels que le redshift. En�n, nous présenterons une nouvelle méthode pour

modéliser les spectrogrammes en spectroscopie sans fente.
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Table 2.5: Résumé des relevés de la mission Euclid (Laureijs et al., 2011).

Relevé

Relevé taille du relevé couverture z limite de détection densité

WIDE 15 000 deg
2 0.9 < z < 1.8 2× 10−16 erg cm−2 s−1 ∼ 2000 Hα/deg

2

DEEP 40 deg
2 0.4 < z < 1.8 0.5× 10−16 erg cm−2 s−1 ∼ 32000− 48000 Hα/deg

2

2.3.1 Méthodes classiques d’extraction

Les approches traditionnelles en spectroscopie sans fente ont historiquement consisté à extraire

le spectre unidimensionnel des galaxies à partir de leur spectrogramme bidimensionnel et en�n d’y

mesurer le redshift.

2.3.1.1 Le logiciel aXe

Dans les années 2000, à la suite de nombreuses tentatives en utilisant des routines de réductions

publiques (tels que IRAF, IDL et MIDAS) pour extraire les données de spectroscopie sans fente, il fut

décidé de développer un code dédié à cette extraction. Ces routines classiques étaient principale-

ment utilisées et e�caces pour des données de spectroscopie à fente. Le manque de solutions pour

les problèmes reliés à la spectroscopie sans fente tels que les problèmes de contamination et l’im-

portant nombre de spectres a poussé à développer le logiciel aXe (Kümmel et al., 2009). Ce dernier a

été développé à l’origine pour l’instrument ACS (Pasquali et al., 2006) et a été utilisé avec succès sur

les données de NICMOS (Freudling et al., 2008). Il a également été appliqué sur l’instrument WFC3

avec les relevés WISP, GLASS et 3D-HST.

Ce logiciel permet de repérer, modéliser et extraire les di�érents spectrogrammes au sein d’une

image d’un champ dispersé. Tout d’abord, il est à souligner qu’en spectroscopie sans fente, la posi-

tion du spectrogramme sur le détecteur est dé�nie par la position de l’objet au sein du champ de vue

et par la loi de dispersion. Par conséquent, si l’on souhaite déterminer l’échelle précise en longueur

d’onde le long du spectrogramme, la position de l’objet doit être connue à l’avance en tant que

référence pour l’image dispersée. Avec des instruments utilisant des grisms, l’ordre 0 pourrait être

utilisé en tant que référence pour la calibration en longueur d’onde. Cependant, des distorsions op-

tiques peuvent disperser légèrement l’ordre 0 ce qui peut rendre la calibration moins précise. C’est

pourquoi, pour chaque image dispersée, une image directe en photométrie est systématiquement

réalisée. Les coordonnées dans l’image directe servent alors d’origine pour décrire les coordon-

nées dans l’image dispersée. Il est à noter que aXe utilise une modélisation empirique de la trace

spectrale.

Dans la �gure 2.12, nous présentons l’exemple d’un modèle utilisant aXe (�uxcube) qui simule

les spectrogrammes observés avec le grism G141. Cela est réalisé grâce à l’observation de ces mêmes

galaxies en photométrie avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3 et avec la connaissance de

la calibration du grism G141. Les principales composantes visibles au sein de l’image dispersée

(panneau b) sont les ordres 1 (qui possèdent la plus grande sensitivité par rapport aux autres ordres

de dispersion). Les objets compacts dans les spectrogrammes observés et modélisés sont les ordres

0. La carte des résidus (panneau d) montre que le modèle est assez représentatif des données. Nous
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a) Direct F140W b) Grism G141

d) Model-subtracted grism Emission
0th order

c) aXe Model

Figure 2.12: Modèle de spectrogrammes simulant des observations avec le grism G141. Panneau
a : observations d’un champ en photométrie avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3. Panneau
b : spectrogrammes obtenus avec le grism G141. Panneau c : modèle des spectrogrammes avec le

logiciel aXe qui dans ce cas ne modélise pas les raies d’émission. Ce modèle aXe dit de �uxcube
modélise le pro�l spatial et l’intensité des spectres à l’ordre 1 grâce aux données de l’image directe

prise avec le F140W mais aussi avec les images prises avec les �ltres F125W et F160W de CANDELS.

Panneau d : carte des résidus entre le modèle aXe et les observations avec le grism. Les formes

compactes visibles sont des raies d’émission et des spectres à l’ordre 0. Figure de Brammer et al.

(2012).

faisons remarquer que dans ce cas, il n’y a eu aucun ajustement pour optimiser le modèle et le faible

niveau des résidus montre la �abilité du logiciel aXe à modéliser ces spectrogrammes.

Concernant l’extraction des spectrogrammes 2D, aXe utilise la technique aXedrizzle (Kuemmel

et al., 2005) qui se base sur la méthode du logiciel drizzle (Fruchter & Hook, 2002; Koekemoer et al.,

2003). Celle ci est une procédure qui permet de recombiner les spectrogrammes de plusieurs obser-

vations d’une même source. aXedrizzle tourne et aligne les spectrogrammes d’une source de sorte

qu’ils soient dans le même référentiel de longueur d’onde. De plus, aXe permet d’estimer et de sous-

traire la contamination sur un spectrogramme donné grâce à la simulation de tous les spectres des

autres objets dans le champ. En�n, à partir du spectrogramme combiné, le logiciel aXe extrait le

spectre 1D de la galaxie en utilisant la technique d’extraction optimale historiquement introduite

par Horne (1986); Robertson (1986) (cf. �gure 2.13). Cette méthode permet de produire des spectres

à haut signal-sur-bruit en attribuant des poids importants aux pixels avec le plus de �ux. Elle né-

cessite également un pro�l d’extraction 1D qui est généralement obtenu à partir de l’image de la

galaxie en photométrie. Cette approche se base sur celle de la "méthode inverse" : à partir des données

(spectrogrammes), des statistiques (somme, intégrale) sont réalisées pour extraire une estimation

du spectre 1D et en�n d’y mesurer le redshift.
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Figure 2.13: Observation d’une galaxie à un redshift z = 0.511 en spectroscopie sans fente au

sein du relevé WISP dont les données ont été réduites avec le logiciel aXe. Gauche : photométrie de

la galaxie avec le �ltre F110W de l’instrument WFC3. Milieu haut : spectrogrammes obtenus avec

les grisms G102 et G141. Bas : spectre 1D estimé (avec aXe) avec les raies d’émission principales

représentées en pointillé. Le blob principal au milieu du spectrogramme observé avec le grism G102

(7500<λ<11500Å, cf. tableau 2.2) représente la raie Hα tandis que la raie [S iii] est vue dans le

spectrogramme observé avec le grism G141 (10000<λ<17500Å). Figure de Atek et al. (2010).

2.3.1.2 Les limites du logiciel aXe

Les méthodes classiques utilisées en spectroscopie sans fente ont en majorité tendance à uti-

liser des méthodes similaires au logiciel aXe, ce qui pose de nombreux problèmes pour les sources
résolues :

7 Le spectre 1D est estimé à partir d’une intégration suivant la direction transverse de disper-

sion. De ce fait, la résolution e�ective obtenue est dépendante de la morphologie/taille de la

galaxie et la précision sur la mesure du redshift en est dégradée (cf. �gure 2.13).

7 Les spectrogrammes obtenus avec plusieurs angles de dispersion (ou les spectre 1D dérivés)

pour un même objet sont moyennés pour gagner en SNR mais cela dégrade également la

précision sur la mesure du redshift.

7 Les e�ets d’auto-contamination ne sont pas pris en compte.

7 Il est di�cile de contrôler des systématiques.

Nous soulignons que c’est pourtant une approche similaire qui sera appliquée sur les données de la

future mission Euclid. Cela se justi�e par le fait que les sources seront majoritairement non résolues.
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Illustration des défauts de aXe
Sur la �gure 2.14, nous avons modélisé les spectrogrammes d’une même galaxie sous deux angles

de dispersion orthogonaux avec la résolution du grism G102 de l’instrument WFC3. Le spectre de

la galaxie est simplement composé d’un continuum, d’une raie en émission Hα et d’une fonction de

transmission qui apodise le signal. Le spectre intrinsèque (modulo la fonction de transmission) de la

galaxie est représenté en bleu et nous avons estimé le spectre 1D dans chacun des spectrogrammes

en utilisant une méthode de sommation classiquement utilisée dans aXe. Nous mettons ainsi en

évidence que cette méthode inverse permet d’obtenir le bon redshift mais la résolution spectrale

est dépendante de l’angle de position de la galaxie. Même en ré�échissant à des méthodes plus

complexes qui tenteraient de sommer le spectrogramme le long de l’axe principal de la galaxie

déterminé par l’angle de position, celles-ci ne fonctionneraient pas pour des angles proches de 90
◦
.

Globalement, ce type d’extraction n’est pas idéal puisqu’elle mélange des informations spectrales

et spatiales : il y a une dégénérescence entre ces dimensions en spectroscopie sans fente. De ce fait,

la résolution spectrale e�ective dépend de la taille de la source et la précision sur le redshift est

dégradée.

2.3.1.3 Améliorations

En raison de la basse résolution spectrale des grisms des instruments du HST (G141, G102 etc.), le

contenu spectral est parfois insu�sant pour déterminer de façon robuste le redshift pour l’ensemble

des observations. Du fait que la bande passante des grisms soit �xée, la couverture spectrale dans

le référentiel au repos est plus petite à plus grand redshift. Par conséquent, il n’y a généralement

qu’une seule raie d’émission prépondérante par spectrogramme observé : une raie Hα sera observée

avec le grism G141 tandis que la raie [O iii] pour le même objet sera vue avec le grism G102. C’est

pour cela que la mesure des redshifts pour le relevé 3D-HST combine à la fois des informations

provenant des spectres mais aussi des informations des catalogues photométriques (multi-bandes)

et ajuste ces deux composants simultanément. La précision des redshifts photométriques étant de

l’ordre de ∼ 5%, ces derniers servent à enlever les ambiguïtés potentielles pour l’identi�cation des

raies d’émission.

Plus précisément, Brammer et al. (2012) utilise les spectres 1D extraits à partir du logiciel aXe

et les redshifts photométriques mesurés avec le code EASY (Brammer et al., 2008) utilisant des

templates (modèles) et la photométrie dans di�érentes bandes pour mesurer conjointement le red-

shift. Momcheva et al. (2016) utilise une méthode similaire qui consiste à ajuster simultanément

les redshifts photométriques (avec une version modi�ée du code EAZY) et les spectrogrammes 2D

(obtenus avec une méthode similaire à aXe) au lieu des spectres 1D. Cette étude a permis de mesurer

en moyenne les redshifts avec une précision σz/(1 + z) ≈ 0.003.

Straughn et al. (2008); Pirzkal et al. (2013) ont appliqué avec succès une méthode combinant les

données du grism G800L de l’instrument ACS qui a observé les spectrogrammes sous deux angles de

dispersion di�érents. Cette méthode, testée sur les données du relevé PEARS, a permis d’améliorer

l’identi�cation des galaxies à grand SFR présentant d’importantes raies d’émission (i.e. Hα, [O iii]

et [O ii]) dans la gamme 0 < z < 1.5. Nous illustrons leur méthode sur la �gure 2.15 : à partir

de l’intersection des relations de dispersion de chacun des spectrogrammes ils estiment la position

de la raie d’émission commune à l’erreur de résolution du grism G800L près (qui est �xée à 40 Å

∼ 1px dans leur étude). Nous faisons remarquer que traditionnellement de telles identi�cations de

galaxies (à grand SFR) sont faites grâce à des relevés utilisant des �ltres photométriques. Cependant
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Figure 2.15: Illustration de la méthode utilisée pour détecter les raies d’émission des données du

relevé PEARS. (a) raie d’émission observée sous deux angles de dispersions di�érents (PA1 à gauche
et PA2 à droite). (b) dans les deux cas, la direction de dispersion est approximativement horizontale.

(c) une fois que les relations de dispersions sont projetées sur les coordonnées du ciel, elles se

rencontrent en une position unique (cercle vert). La longueur d’onde de la raie d’émission est alors

calculée pour chacune des relations de dispersions et ces dernières doivent être en accord à l’erreur

de résolution du grism G800L près. Figure de Straughn et al. (2008).

de tels relevés sont généralement assez limités en terme de couverture en redshift contrairement

aux relevés de spectroscopie sans fente. Pirzkal et al. (2018) a approfondi cette étude à des redshifts

plus importants (1.5 < z < 2.5) grâce aux données du relevé FIGS (Pirzkal et al., 2017) observant

avec le grism G102 sous cinq angles de dispersion di�érents.

La méthode LINEAR de Ryan et al. (2018) propose un modèle alternatif a�n d’extraire les spectres

1D à partir de l’ensemble des observations des spectrogrammes 2D. Cette méthode repose sur la mi-

nimisation d’une fonction de vraisemblance (χ2
) dont les données sont les spectrogrammes 2D et le

modèle est une combinaison linéaire des spectres 1D multipliée par un opérateur matriciel qui tient

compte de la distribution du �ux des objets, de leur spectrogramme, des e�ets instrumentaux etc.

En testant cet algorithme sur des données du HUDF, ils ont montré que LINEAR permettait tout

d’abord de résoudre certaines raies d’émission tel que le complexe [O iii]+Hβ qui sont habituelle-

ment non résolues en utilisant les méthodes traditionnelles d’extraction. Ce résultat fut obtenu du

fait que les spectrogrammes ont été observés sous plusieurs angles de dispersion et que le signal du

spectre 1D �nal a un meilleur SNR (∼ 20-30% mieux en moyenne). Cette méthode permet d’obtenir

une meilleure résolution spectrale et un plus grand SNR du fait que LINEAR modélise chaque spec-

trogramme simultanément, contrairement à aXe qui les combine de façon ad-hoc. En�n, LINEAR

réduit grandement la contamination des objets même dans des groupes de galaxies qui interagissent

entre elles.
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Figure 2.16: Image obtenue grâce à la combinaison de 40 spectrogrammes d’une même galaxie

observée sous di�érents angles de dispersion du relevé GALEX. Tous les spectres convergent vers

la position de la galaxie qui n’est pas montrée ici. Pour ces spectres à l’ordre 1, une longueur d’onde

donnée correspond donc à un anneau du cercle. Ce type d’observation est ainsi très e�cace pour

détecter des galaxies avec des raies d’émission sans continuum (et qui ne seraient donc pas visibles

en photométrie large bande). Figure de Barger et al. (2012).

En�n, Barger et al. (2012) propose une méthode basée sur les données dans le proche ultraviolet

(λ <3000 Å) du relevé Galaxy Evolution Explorer (GALEX; Martin et al., 2005). Leur méthode non

paramétrique combine les données de nombreux spectrogrammes à di�érents angles de dispersion

(>10) et permet de détecter des raies d’émission où le continuum est très faible. Cette approche

fournit ainsi la possibilité de détecter des galaxies dont la photométrie large bande est très faible.

Cette étude a pu également construire un échantillon de galaxies émettant du Lyα à �ux limité.

Ils ont testé cette méthode sur le Chandra Deep Field South Field et ont obtenu une complétude de

80% au dessus d’un �ux en Lyα de 1× 10
−15

erg cm
−2

s
−1

. La spectroscopie sans fente s’avère ainsi

très e�cace pour construire des catalogues complets à �ux limité sous réserve d’observer avec un

grand nombre d’orientation di�érentes. Nous présentons dans la �gure 2.16 la combinaison de 40

spectrogrammes d’une même galaxie obtenus avec le relevé GALEX.

Même si d’autres méthodes sont plus évoluées telles que celles utilisées par les relevés PEARS

et FIGS qui combinent des observations sous di�érents angles de dispersion et LINEAR qui corrige

des e�ets de contamination, ces dernières restent limitées pour la mesure précise du redshift ou

d’autres paramètres astrophysiques. En e�et, ces méthodes ne tiennent pas compte d’autres e�ets

plus subtils tels que la di�érence entre la distribution du �ux des raies d’émission (Hα) et celle

observée en photométrie large bande (continuum). Elles ne modélisent pas non plus des quantités

spatiales de la galaxie telles que sa cinématique interne ou ses gradients de métallicité qui peuvent

également dégrader la précision sur la mesure du redshift.
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2.3.2 Modélisation de la spectroscopie sans fente

Dans cette partie, nous allons dé�nir des concepts et propriétés de l’imagerie en général et la

spectroscopie sans fente puis nous verrons comment modéliser rigoureusement un spectrogramme

à partir d’un ensemble de paramètres.

2.3.2.1 Flux observable et intrinsèque

Le contenu astrophysique d’une source est caractérisé par sa distribution intrinsèque du �ux

spectro-spatial C(r, λ).

On dit que la source est séparable si l’on peut écrire la distribution du �ux spectro-spatial en

deux fonctions spatiale et spectrale indépendantes :

C(r, λ) = F (r)× S(λ) (2.1)

Par exemple, la distribution du �ux d’une étoile à la position r0 s’écrira : δ(r − r0)× S(λ), tandis

qu’une galaxie émettant uniquement une raie in�niment �ne λ0 aura une distribution du �ux qui

vaudra : F (r)× δ(λ− λ0).

Il est à souligner qu’un dispositif instrumental (stationnaire) est caractérisé par sa Fonction

de Réponse Impulsionnelle (IRF) spectro-spatiale P (r, λ) (PSF, dans le domaine spatial) et Line
Spread Funtion (LSF, dans le domaine spectral). Cette grandeur permet de retracer les coordonnées

intrinsèques par rapport à celles observées (i.e. astrométrie) et est généralement dé�nie par rapport

à une position de référence spatiale et spectrale (r0, λ0). Nous allons par la suite supposer que P

est indépendant de cette position de référence. La distribution du �ux observableO(r, λ) peut alors

s’écrire :

O(r, λ) = C(r, λ)⊗ P (r, λ) (2.2)

où la convolution se fait selon les dimensions spatiales et spectrales. Nous faisons remarquer qu’en

pratique les données observées sont une projection du cube O(r, λ) (sauf pour le cas des IFS).

Il est à noter que la IRF peut se décomposer en deux parties distinctes :

P (r, λ) = P0(r, λ)⊗ P∆(r, λ) (2.3)

où P0 est une composante de forme qui dégrade la résolution (spatiale ou spectrale) sans modi�er

la position de la source ou la longueur d’onde d’une raie d’émission – et P∆ est une composante

de "décalage" qui translate la position observée (par rapport à la position attendue) en fonction de

la position ou de la longueur d’onde. Dans le domaine spatial, cette composante peut décrire des

distorsions astrométriques ou des comportements dispersifs où la position attendue est fonction de

la longueur d’onde (la réfraction atmosphérique ou l’imagerie dispersée par exemple).

Nous allons détailler par la suite comment sont obtenues les images en photométrie et en spec-

troscopie sans fente à partir du �ux intrinsèque observé O(r, λ) et quelle est la IRF associée dans

chacun de ces cas.
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2.3.2.2 Imagerie classique

L’image I(r) d’une source se dé�nit comme l’intégrale du �ux intrinsèque observé O le long

du domaine spectral :

I(r) =

∫
λ

dλO(r, λ) (2.4)

Un imageur n’a en principe aucun élément dispersif, donc la IRF peut s’approximer par une com-

posante de forme (PSF) :

P (r, λ) = P0(r, λ) = PSF et P∆(r, λ) ≈ δ(r) (2.5)

Nous faisons remarquer que dans le cas d’aberrations chromatiques ou de réfractions atmosphé-

riques, la composante P∆ est moins triviale.

Si l’on fait l’hypothèse d’une IRF très peu chromatique et d’une source séparable, l’image obte-

nue peut alors s’exprimer comme :

I(r) ≈ (C̄ ⊗ P̄0)(r) (2.6)

où C̄ et P̄ sont le �ux intrinsèque et la IRF intégrés le long du domaine spectral.

2.3.2.3 Spectroscopie sans fente

Dans le cas de la spectroscopie sans fente, l’imageur d’origine inclut cette fois un élément dis-

persif (par exemple un grism) et la IRF aura pour terme dominant une composante de décalage :

P (r, λ) = P0(r −∆(λ)) (2.7)

où ∆(λ) est la loi de dispersion (= ∆x(λ) ex+∆y(λ) ey) qui relate le décalage suivant les axes x et

y sur le détecteur en fonction de la longueur d’onde. Généralement, la loi de dispersion est orientée

suivant un axe principal du détecteur (axe x si l’on disperse vers la droite).

De même qu’en photométrie classique, l’image dispersée observée sur le détecteur (spectro-
gramme) s’écrit comme l’intégrale du �ux intrinsèque de la source convolué par la IRF le long du

domaine en longueur d’onde :

I∆(r) =

∫
λ

dλ (C ⊗ P )(r, λ)

=

∫
λ

dλ (C ⊗ P0)(r −∆(λ), λ) (2.8)

où P0 est la composante de forme de la IRF (PSF). Du fait que cette expression est assez complexe

dans l’espace réel, nous considérons sa transformée de Fourier dans le domaine spatial :

Î∆(k) =

∫∫
x,y

dx dy e−i2πk·rI∆(r)

=

∫
λ

dλ Ĉ(k, λ) P̂0(k, λ) e−i2πk·∆(λ)
(2.9)
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Il est à noter que cette expression est plus simple à calculer : pour obtenir le spectrogramme il su�t

maintenant d’évaluer la transformée de Fourier du �ux intrinsèque Ĉ et de la PSF P̂0 et d’intégrer

le long du domaine spectral en tenant compte de la loi de dispersion. De plus, si l’on suppose la

source séparable : Ĉ(k, λ) = F̂ (k)S(λ) et que la PSF P 0 est très peu chromatique, nous montrons

�nalement que :

Î∆(k) = F̂ (k)P̂ 0 (k)

∫
λ

dλS(λ) e−i2πk·∆(λ)
(2.10)

Nous faisons remarquer que le terme intégral est similaire à la transformée de Fourier du spectre

intrinsèque de la source.

2.3.2.4 Modélisation de la spectroscopie sans fente

Nous pouvons aborder la résolution de l’équation (2.10) selon deux approches :

Backward extraction
Cette méthode pourrait permettre d’estimer, pour une source séparable, le spectre intrinsèque

S(λ) de n’importe quelle observation d’un spectrogramme I(r), en supposant connue la distribu-

tion spatiale du �ux F (r) (à partir de l’image de la source en photométrie par exemple) et la loi

de dispersion ∆(λ) (connue à partir de calibrations instrumentales indépendantes). Cette dernière

nécessite cependant une étape de déconvolution toujours délicate.

Forward modeling
Cette approche consiste à modéliser directement le spectrogramme observé I(r) à partir de sa

transformée de Fourier Î(k) calculée grâce à un modèle de dispersion∆(λ) et d’un cube de données

intrinsèqueC(r, λ) (éventuellement décomposable en une distribution spatiale du �ux et un spectre

intrinsèque pour une source séparable) qui vont dépendre explicitement de paramètres. Le spectre

dispersé simulé peut alors être utilisé dans une approche forward c’est à dire qu’on va être en

mesure d’ajuster ce modèle par rapport aux observations pour contraindre au mieux ces paramètres.

L’objectif peut être de tirer des informations scienti�ques, tel que l’estimation du cube intrinsèque

de la source C en supposant le modèle de dispersion ∆, ou des propriétés de calibration pour

estimer le modèle de dispersion ∆ en supposant connues cette fois les caractéristiques physiques

de la source (en choisissant une étoile de référence par exemple).

Nous illustrons sur la �gure 2.17 les deux types d’approches possibles : la méthode forward et

le problème inverse (backward extraction). L’avantage de la méthode forward est qu’elle permet de

contraindre au mieux un modèle dépendant de paramètres en ajustant ces derniers directement

dans l’espace des observations. C’est ainsi le moyen le plus e�cace si l’on souhaite attribuer des

paramètres à des observations sous réserve que ces dernières puissent su�samment les contraindre.

Cependant, une telle approche est dépendante du modèle utilisé. À l’opposé, l’approche inverse

consiste à extraire directement des paramètres à partir des observations, souvent en réalisant des

statistiques (sommations, intégrales, déconvolutions etc.). Nous avons vu qu’une telle approche

n’est pas adaptée en spectroscopie sans fente (méthodes d’extractions avec aXe) puisqu’il y a une

dégénérescence entre les informations spatiales et spectrales.

Dans la suite de cette thèse, le but va être tout d’abord de corriger des e�ets d’auto-contamination

ce qui permettra de mesurer plus précisément les redshifts en spectroscopie sans fente, mais égale-

ment d’étudier la possibilité de mesurer des quantités spatiales résolues tel que le champ de vitesse
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interne des galaxies. C’est donc l’approche forward qui sera privilégiée : en supposant connue la

loi de dispersion, nous allons simuler les cubes de données intrinsèques des galaxies et les ajuster

dans l’espace des observations.

Figure 2.17: Schéma des approches forward et méthodes inverses.
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Dans ce chapitre, nous commencerons par s’interroger sur la signature de la cinématique interne

des galaxie sur leurs spectrogrammes en spectroscopie sans fente. Comme nous l’avons souligné à

la �n du Chapitre 2, il est nécessaire de construire un modèle prédictif, pour le comparer directe-

ment aux observations dans une approche forward, a�n de contraindre précisément les paramètres

physiques de la galaxie (redshift, raies d’émissions, continuum, courbe de rotation etc.). Nous ver-

rons qu’une telle modélisation forward permet d’intégrer les e�ets d’auto-confusion qui dégradent

la résolution spectrale en spectroscopie sans fente. Ce modèle se basera sur une modélisation de la

galaxie i.e. sa distribution en �ux, son spectre intrinsèque, sa cinématique interne mais également

sur une signature de l’instrument. Par la suite, nous testerons ce modèle en construisant des spec-

trogrammes simulés avec l’instrument du relevé GLASS : le grism G102. En�n, nous étudierons les

di�érents e�ets qui peuvent impacter la mesure des paramètres de ce modèle tels que la compéti-

tion entre la taille de la galaxie et le rayon caractéristique de la cinématique interne, la niveau de

SNR, l’impact de l’angle de position de la galaxie, le choix de la paramétrisation de la cinématique

interne etc.

3.1 La cinématique en spectroscopie sans fente

Dans cette section, nous allons illustrer quelle est la signature de la cinématique de la galaxie

sur son spectrogramme. La vitesse interne de la galaxie induit un décalage Doppler (en plus du

redshift cosmologique), résultant en un faible décalage de la longueur d’onde observée en fonction

de la position. La cinématique de la galaxie déforme ainsi la forme générale du spectrogramme.

Nous allons montrer qu’il est possible de générer le spectrogramme 2D en spectroscopie sans

fente I(x, y) grâce à deux quantités clefs. La première est le cube de la distribution spectro-spatiale

du �ux de la galaxieC(r, λ) qui contient l’ensemble des informations observables – le pro�l spatial,

le spectre intrinsèque, le champ de vitesse interne (et pouvant inclure la transmission instrumentale

et la PSF) etc. La seconde est la loi de dispersion 2D D(λ) du spectrographe, relatant la longueur

d’onde à la position (x, y) sur le détecteur. Nous donnerons d’avantage de détails sur comment le

spectrogramme 2D est construit dans la section 3.2.

3.1.1 Un exemple pédagogique

A�n d’illustrer l’e�et de la cinématique résolue en spectroscopie sans fente, nous construisons

une simulation pédagogique imitant l’observation d’une galaxie composée d’un disque émettant du

Hα à z ∼ 0.9 avec les caractéristiques suivantes :

� un pro�l de densité d’un disque �n exponentiel avec une inclinaison de 60°, un angle de posi-

tion relatif PA perpendiculaire à la direction de dispersion (de 0°) et une taille caractéristique

du disque rd = 6 px ;

� un spectre intrinsèque uniforme composé d’un continuum et d’un complexe de raies d’émis-

sion Hα + [N ii] à un redshift z = 0.9 ;

� une courbe de rotation avec une vitesse du plateau typique v → v0 = 300 km s−1
au delà

d’un rayon de transition r0 = 10 px (plus de détails section 3.2.4).

Pour des raisons de démonstration, l’instrument simulé est un spectrographe sans fente mais

avec un échantillonnage spectral très poussé de D = 2.5 Å px
−1

(irréaliste), plus de dix fois plus

dispersé que les instruments en spectroscopie sans fente actuels.
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Les spectrogrammes simulés (avec et sans la cinématique interne de la galaxie) sont présentés

sur la �gure 3.1. Dans les deux cas, on peut distinguer le complexe de raies d’émission Hα + [N ii] du

continuum. Lorsque le champ de vitesse n’est pas modélisé (panneau du haut), les raies d’émission

dans le spectrogramme ont une forme similaire à la distribution spatial du �ux de la galaxie. Dans

le cas contraire, lorsque la cinématique interne de la galaxie est incluse dans le modèle (panneau
du bas), le décalage Doppler créé par le champ de vitesse altère de façon signi�cative la forme des

raies d’émission au sein du spectrogramme. On peut noter que la signature de la cinématique sur les

spectrogrammes en spectroscopie sans fente est assez similaire à celle observée traditionnellement

en spectroscopie à fente longue.

De cette illustration, nous pouvons déjà souligner deux leçons importantes qui nous serviront

pour le reste de ce manuscrit. Nous allons discuter de l’in�uence de la taille du disque par rapport au

rayon de transition de la courbe de rotation sur la signature cinématique au sein du spectrogramme.

En�n, nous allons discuter de la dégénérescence qui existe entre l’angle de position relatif de la

galaxie et le gradient de vitesse de la courbe de rotation.

3.1.1.1 Taille du disque versus rayon de transition de la courbe de rotation

Dans ce modèle particulier, la taille du disque de la galaxie rd a été choisi environ deux fois plus

faible que le rayon de transition de la courbe de rotation r0. Nous présentons sur la �gure 3.2 la

courbe de rotation et le pro�l de densité de ce modèle. Nous pouvons noter que le pro�l de densité

tend rapidement vers zéro pour des rayons plus grand que rd et que la courbe de rotation reste

dans son régime interne linéaire pour des rayons plus petits que r0. Ainsi, puisque r0 ≈ 2 rd, il n’y

aura que la partie centrale de rotation solide (v(r) ∝ r) du champ de vitesse qui aura une signature

observationnelle claire dans le spectrogramme.

Nous pouvons également con�rmer cette observation sur la �gure 3.1 : la région du plateau de

vitesse (représentée par les parties horizontales des courbes de rotation en pointillés rouges dans le

panneau bas à droite) est trop éloignée de l’étendue du disque exponentiel pour que le plateau ait

un impact signi�catif sur la forme du spectrogramme.

À l’inverse, le maximum du champ de vitesse v0 ne peut être contraint précisément que lorsque

rd & r0. Nous étudierons plus spéci�quement les contraintes sur v0 dans la section 3.4.

3.1.1.2 Dégénérescence entre le PA relatif et le gradient de vitesse

Deuxièmement, il se trouve que l’angle de position relatif (PA), dé�ni comme l’angle entre la

projection de l’axe principal de la galaxie et la direction transverse de dispersion, joue un rôle cri-

tique dans la signature de la cinématique. Dans la région centrale de la galaxie, où la cinématique

est dominée par la rotation solide, nous pouvons approximer le PA e�ectif observé au sein du spec-

trogramme (PA e�) à partir du PA relatif et du gradient central de vitesse (CVG) w0(≡ v0/r0) en

négligeant les e�ets d’ellipticité (cf. �gure 3.3) :

tanPA e� ' tanPA+
sw0

Rkin

√
1 + tan2 PA (3.1)

où s est l’échantillonnage spatial de l’instrument (en arcsec px
−1

),w0 est exprimé en km s
−1

arcsec
−1

,

et l’échantillonnage cinématique Rkin (en km s
−1

px
−1

) est dé�ni à la section suivante dans l’équa-

tion (3.2).
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Figure 3.1: Simulation pédagogique d’un spectrogramme d’une galaxie typique composée d’un

disque émettant du gaz Hα à z ∼ 0.9 et observé avec un spectrographe sans fente du type HST

mais avec un pouvoir de résolution exagéré R ∼ 2500 (nous indiquons l’échelle spectrale dans

le spectre). Panneau en haut à droite : spectre intrinsèque de la galaxie. Les pro�ls de densité sont

les panneaux tout à gauche. Haut : sans inclure les e�ets cinématiques dans le modèle ; bas : la

signature du champ de vitesse interne de la galaxie est clairement visible comme une distorsion du

spectrogramme. Les courbes rouges en pointillés correspondent à la courbe de rotation de la galaxie

à chaque position des raies d’émission et tracent le distorsion au sein du spectrogramme.
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Figure 3.2: Évolution de la courbe de rotation (bleu) et du pro�l de densité (orange) de la galaxie

simulée. Les deux courbes ont été normalisés par rapport à leur maximum. Dans ce cas où r0 > rd,

nous remarquons qu’il n’y a que la partie interne (rotation solide) de la RC qui sera "visible" au

sein du spectrogramme puisque au delà de r & rd, le pro�l de densité du disque s’écrase et décroît

rapidement vers zéro.
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Figure 3.3: Schéma de la forme d’une galaxie en photométrie large bande (contours ouverts) et du

spectrogramme de celle ci, émettant une raie d’émission in�niment �ne (contours gris), qui est dis-

tordue par la courbe de vitesse intrinsèque (courbe rouge pointillée). Les axes x (resp. y) représentent

les directions (resp. directions transverses) de dispersion, PA est l’angle de position intrinsèque dé-

�ni comme l’angle entre l’axe principal de l’image large bande de la galaxie et la direction transverse

de dispersion, et PA e� est l’angle de position apparent du spectrogramme.
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Figure 3.4: Haut : évolution du PA e�ectif en fonction du PA relatif de la galaxie pour plu-

sieurs valeurs du CVG w0={100, 300, 600 et 1000} km s
−1

arcsec
−1

, un échantillonnage cinématique

�xé à ∼800 km s
−1

px
−1

(résolution du grism G102) et une résolution spatiale s=0.13 arcsec px
−1

(WFC3/HST). Bas : variation du décalage entre le PA e�ectif et le PA relatif en fonction du PA

relatif.

Nous présentons dans la �gure 3.4 l’évolution du PA e�ectif en fonction du PA relatif pour plu-

sieurs valeurs de CVGw0 et un échantillonnage cinématique �xé à∼800 km s
−1

px
−1

(valeur typique

du meilleur instrument récent). Comme prévu, plus le CVG est important plus le PA e�ectif est dé-

calé au sein du spectrogramme. Nous notons qu’en négligeant les e�ets d’ellipticité, le décalage du

PA est maximum lorsque le PA relatif de la galaxie est de l’ordre de −10° < PA < 0° (i.e. suivant

la direction transverse de dispersion). Ainsi, le cas le plus favorable pour distinguer l’e�et de la ci-

nématique dans le spectrogramme correspond à PA ≈ 0°. Dans le cadre de ce modèle, ce décalage

est minimal quand le PA relatif de la galaxie est suivant la direction de dispersion (PA ≈ ±90°) :

ce qui est logique puisque dans ce cas la cinématique va induire une distorsion dans la direction de

dispersion qui est la direction de l’axe principal de la galaxie. Dans ce dernier cas, la cinématique a

donc une autre signature que la rotation du PA.

Le PA relatif et le CVGw0 de la galaxie sont par conséquents très corrélés : ces deux paramètres

ont la même forme dans le spectrogramme et ne peuvent donc pas être mesurés indépendamment

juste à partir de ce dernier. Si nous reprenons les �gures 3.1 et 3.3, les spectrogrammes prenant en

compte la cinématique de la galaxie peuvent être très bien obtenus avec la même galaxie à un PA

relatif de ∼ 30° et sans champ de vitesse. C’est pour cela, que la direction de l’axe principal de la

galaxie (PA) doit être mesuré et �xé a priori à partir d’observations photométriques externes.
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Globalement, les paramètres modélisant la cinématique sont dégénérés avec la distribution

spectro-spatiale du �ux de la galaxie à cause des e�ets de confusion propres à la spectroscopie

sans fente. C’est ainsi le but principal de cette analyse : mesurer ces paramètres en utilisant une

modélisation précise des spectrogrammes.

3.1.2 Échantillonnage cinématique

Dans cette section, nous allons quanti�er l’impact de la cinématique résolue sur les spectres

en spectroscopie sans fente. Pour ce faire, nous introduisons un paramètre que nous nommons

l’échantillonnage cinématique Rkin qui se dé�nit comme la résolution de la vitesse le long de la

ligne de visée en km s
−1

px
−1

:

Rkin =
D c

λo
(3.2)

oùD est l’échantillonnage spectral (en Å px
−1

), λo(= (1+z)λe) est la longueur d’onde observée (où

z est le redshift cosmologique) et λe la longueur d’onde dans le référentiel au repos. Comme nous

le dé�nissons en km s
−1

px
−1

, des faibles valeurs de Rkin correspondent à une haute sensibilité à la

cinématique interne de la galaxie. Nous présentons dans le tableau 3.1 les di�érentes caractéristiques

instrumentales de quelques relevés de spectroscopie sans fente passés, actuels et à venir en précisant

notamment l’échantillonnage cinématique. Ce paramètre nous permet ainsi de caractériser pour

une vitesse maximale de rotation donnée, quel sera le décalage en pixel induit au niveau de la

position des raies d’émission dans le spectrogramme. Du fait que le décalage Doppler induit par

le champ de vitesse est plus important à grand redshift (d’un facteur (1 + z)), l’échantillonnage

cinématique est meilleur (i.e. plus faible) à grand z et d’autant que l’instrument disperse plus (i.e.
D plus petit).

Nous présentons dans la �gure 3.5, di�érents échantillonnages cinématiques pour des sources

Hα pour les instruments du HST (G141 et G102), Euclid (NISP-B et NISP-R) et JWST (NIRISS). Par

exemple, si l’on considère une source Hα à z = 1 animée d’une vitesse de rotation v0=300 km s
−1

,

nous pouvons nous attendre à visualiser un décalage d’un tiers de pixel de part et d’autre de la raie

Hα dans le spectrogramme si ce dernier est observé avec le grism G141 du HST (Rkin ≈1000 km s
−1

px
−1

).

Toutefois, on note qu’avec les relevés futurs, l’observation de la même galaxie avec le grism NISP-R

résultera en un décalage cinématique plus prononcé qui sera d’environ 1 pixel de part et d’autre de

la raie Hα.

Nous donnons également l’évolution de la résolution spatiale (en kpc px
−1

) pour les même ins-

truments dans la �gure 3.6. Pour une galaxie avec une taille caractéristique de 15 kpc, on note qu’elle

ne sera résolue que sur quelques pixels avec la future mission Euclid (s=0.3 arcsec px
−1

) contraire-

ment avec l’instrument du JWST (s=0.065 arcsec px
−1

) avec lequel les galaxies seront mieux résolues

spatialement. Toutefois, nous soulignons que ce dernier ne sera pas un relevé.

De plus, pour une raie d’émission observée (λ0), il est possible de relier la dispersion du grism

D avec le pouvoir de résolutionR ≡ λ
∆λ

1
(présenté dans la tableau 3.1) :

R ≈ λo
2D

(3.3)

1. Dans cette étude, nous supposons que les spectrogrammes sont échantillonnés avec un facteur de Nyquist égal à

2.
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Nous pouvons ainsi en déduire la relation entre l’échantillonnage cinématique Rkin et le pouvoir

de résolutionR :

Rkin ∼
c

2(1 + z)R (3.4)

Nous soulignons que les relevés actuels du HST possèdent au mieux un échantillonnage ciné-

matique & 700 km s
−1

px
−1

, ce qui se révèle sans doute insu�sant pour mesurer précisément les

paramètres cinématiques pour une large fraction des données existantes. En e�et, dans la �gure 3.7

nous présentons des spectrogrammes simulés (avec et sans cinématique) avec la résolution du grism

G141 (D=46.5 Å px
−1

). Nous notons que l’e�et de la cinématique interne est beaucoup moins pro-

noncée au niveau des raies d’émission de la galaxie que sur les simulations de la �gure 3.1 (où

D=2.5 Å px
−1

).

Comme mentionné, les futures relevés atteindront, quant à eux, un échantillonnage cinéma-

tique Rkin ∼250 km s
−1

px
−1

, et seront par conséquent beaucoup mieux adaptés pour des analyses

cinématiques détaillées.

Dans le but de contraindre au mieux la cinématique interne des galaxies à partir de leur spec-

trogrammes, nous allons maintenant décrire notre modèle prédictif qui va être construit de manière

assez réaliste pour pouvoir être comparé aux données existantes dans une approche forward. Nous

rappelons que ce modèle va dépendre d’une modélisation de la galaxie (section 3.2) – incluant sa dis-

tribution en �ux, son spectre intrinsèque et sa cinématique interne mais aussi d’une modélisation de

la signature de l’instrument (section 3.3) – permettant une simulation complète du spectrogramme

bidimensionnel de la galaxie.

3.2 Modélisation de la galaxie

3.2.1 Hypothèses du modèle

Tout d’abord, il est à noter que les observations de spectroscopie sans fente visent principa-

lement des galaxies spirales de type tardif (disques) émettant du Hα ou [O iii] à grand redshift

(0.5 < z < 2). De plus, étant donnés la résolution spatiale et l’échantillonnage cinématique limités

(cf. tableau 3.1), les observations ne peuvent pas pour l’instant contraindre des modèles trop com-

plexes. On rappelle que l’un des avantages de l’approche forward est sa �exibilité qui permet de

complexi�er ou simpli�er le modèle inhérent si nécessaire. Les hypothèses qui seront faites dans ce

modèle pourront ainsi être remplacées par d’autres plus ou moins contraignantes selon la qualité

et la richesse des données.

Concernant la modélisation du spectrogramme, nous utiliserons deux hypothèses majeures.

La première est l’approximation physique du disque �n, froid (i.e. sans dispersion de vitesse) et

axisymétrique. Cette approximation reste raisonnable pour des galaxies spirales qui ne présentent

pas de structures complexes non axisymétriques telle que des bras spiraux, des barres ou autres.

Il en résulte que la distribution du �ux de la galaxie, son spectre et son champ de vitesse ne

dépendent que du rayon interne R. Nous illustrons une modélisation du disque in�niment �n pour

une galaxie dans la �gure 3.8. Le rayon interneR et l’angle azimutal θ sont les coordonnées dans le

plan du disque et nous dé�nissons l’inclinaison i à partir du rapport entre le demi-petit axe b et le

demi-grand axe a de la galaxie dans le plan du ciel : cos i = b/a. Ainsi une galaxie vue de face aura

une inclinaison nulle tandis qu’une galaxie vue par la tranche aura une inclinaison proche de 90°.
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Figure 3.7: Identique à la �gure 3.1 (aussi centrée sur la raie Hα ±40 px dans les spectrogrammes)

mais avec une résolution plus réaliste similaire à celle du grism G141 de HST avec un pouvoir de

résolution R ∼ 150. Du fait que l’échantillonnage spectral est moins bon, les raies d’émission Hα

et [N ii] ne sont plus résolues. Cette fois ci, le décalage induit par le champ de vitesse de la galaxie

est beaucoup moins important sur les raies d’émission du spectrogramme. De ce fait, la courbe de

rotation apparaît presque horizontale et il devient di�cile de distinguer les deux régimes de celle-ci.
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Figure 3.8: Illustration d’une galaxie modélisée par un disque in�niment �n. Gauche : disque en

rotation vue du dessus. L’angle azimutal θ et le rayon interne R dans le plan du disque donnent

ici la position d’une étoile. L’observateur dans ce schéma regarde en étant au dessus du disque,

perpendiculaire au diamètre AB.Droite : la ligne de visée de l’observateur fait un angle i (inclinaison)

avec l’axe de rotation (z) du disque.

La seconde est l’hypothèse dite "d’uniformité" selon laquelle le spectre dans le référentiel au

repos de la galaxie est supposé uniforme sur toute son extension spatiale. Le spectre de la galaxie est

seulement modulé par le décalage Doppler induit par la cinématique interne. C’est pourquoi, le cube

de données de la galaxie C(r, λ) – comprenant deux dimensions spatiales et une spectrale – peut

être facilement reconstruit à partir de la distribution spatiale du �ux normalisée F (r), le spectre

intrinsèque décalé à cause du redshift cosmologique S(λ) et le champ de vitesse de la galaxie le

long de ligne de vue v(r) :

C(r, λ) = F (r) · S
(

λ

1 + v(r)/c

)
. (3.5)

3.2.2 Distribution du �ux

Comme nous l’avons souligné dans le Chapitre 2, la spectroscopie sans fente est « tiraillée » par

des e�ets d’auto-contamination mélangeant les propriétés spatiales et spectrales d’une source. Une

composante clef de notre modèle est ainsi la description précise de la distribution du �ux interne

F (r) de la galaxie résolue aux longueurs d’onde considérées.

Sous l’hypothèse d’un disque �n et axisymétrique, la morphologie de la galaxie est entièrement

caractérisée par son inclinaison, son angle de position et son pro�l radial de �ux. Un tel modèle

est utilisé pour estimer F (r) pour des simulations (section 3.4). Dans ce cas, nous simulerons la

distribution en �ux de la galaxie par un modèle de Sersic (Sersic, 1968) :

F (r) = Ie exp

{
−bn

[(
r

re

)1/n

− 1

]}
(3.6)
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Figure 3.9: Gauche : Image obtenue à partir de la photométrie large bande de la galaxie 19843

du champ AEGIS du relevé 3D-HST. Droite : Ajustement de l’image large bande par un pro�l de

Sersic qui donne i = 51°, PA = 10°, rd = 9 px, n = 0.9 (pro�l quasi exponentiel) et (x0, y0) =

(0.9 px, 1.4 px).

où Ie est l’intensité au rayon e�ectif
2 re qui encercle la moitié du �ux total et la constante bn est

dé�nie telle que Γ(2n) = 2γ(bn, 2n) (avec Γ la fonction gamma et γ la fonction gamma incomplète).

Toutefois, nous avons vu au Chapitre 1 que le type morphologique des galaxies à haut redshift

est très varié. Même si notre modèle sera appliqué majoritairement sur des galaxies présentant

une structure axisymétrique s’apparentant à des disques, nous décidons d’estimer la distribution

du �ux de la galaxie directement à partir des images en photométrie large bande B(r) qui sont

systématiquement fournies avec les spectrogrammes des galaxies. Cela permettra de tenir compte

des légères déviations éventuelles au modèle du disque �n axisymétrique pour les galaxies observées

sur lesquelles notre modèle sera appliqué. Ce choix de modélisation est également motivé par des

considérations de calibrations en longueur d’onde. En e�et, l’image large bande sert en principe

de référence a�n de calculer la loi de dispersion des spectrogrammes aux di�érents ordres. Cette

relation de dispersion dépend donc de la position de la galaxie dans son image large bande et dans

une moindre mesure de sa morphologie.

Nous présentons l’ajustement de la photométrie large bande d’une galaxie du relevé 3D-HST

par un pro�l de Sersic dans la �gure 3.9. Nous contraignons ici la position de la galaxie (x0, y0), la

taille e�ective du disque re(∼ 1.7rd ici), l’inclinaison i, le PA relatif et l’indice de Sersic n. Globa-

lement, le pro�l ajusté reproduit bien la forme général de la distribution du �ux B(r) même si des

sous-structures de cette dernière peuvent être compliquées à modéliser à partir de pro�ls purement

axisymétriques.

Nous faisons remarquer que notre modèle sera majoritairement contraint par les régions des

raies d’émission du spectrogramme puisque c’est à ces endroits que la signature de la cinématique

sera la plus visible. Notre modèle sera essentiellement appliqué aux relevés de spectroscopie sans

2. Le rayon e�ectif re est relié au rayon caractéristique rd pour une galaxie modélisée par un disque exponentiel par

la relation : re = 1.678rd.
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fente de 3D-HST et GLASS qui utilisent les grisms G141 et G102 dans le domaine infrarouge cou-

vrant les longueurs d’onde allant de 7500 à 17 500 Å (nous donnerons plus de détails sur ces relevés

dans le Chapitre 4). Pour une source donnée, l’image large bande fournie avec le spectrogramme est

obtenue en intégrant le �ux reçu de la galaxie avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3 couvrant

le domaine de l’infrarouge (12 000 Å< λ <16 000 Å). Par conséquent, l’image large bande n’est rien

d’autre qu’une observation directe de la distribution du �ux au sein du continuum de la galaxie et

non spéci�quement de la distribution du �ux des raies d’émission (Hα ou [O iii]).

Pour des galaxies à grand redshift (z & 1), des études ont montré que le pro�l spatial de la raie

d’émission Hα est quasi similaire sinon plus étendu en moyenne que le pro�l spatial du continuum

(Nelson et al., 2012). Pour tenir compte de cette di�érence dans notre modèle, nous faisons le choix

de simuler la distribution du �ux de la galaxie F (r) comme une loi puissance de la distribution du

�ux de l’image large bande B(r) :

F (r) = Bη(r), (3.7)

où l’indice de la distribution du �ux η < 1 correspond à une distribution plus di�use que celle

dans le continuum. Ce modèle permet ainsi de prendre en compte au 1
er

ordre des distributions

du �ux Hα qui seraient plus ou moins étendues que celles du continuum. Cependant, nous faisons

remarquer que cette modélisation suggère implicitement une morphologie similaire pour ces deux

distributions.

Nous discuterons dans le Chapitre 4 et 5 les impacts de ce choix de modélisation et en particulier

du fait que la distribution du �ux de la galaxie n’est pas nécessairement la même dans le continuum

et dans les raies d’émission.

3.2.3 Spectre intrinsèque

Comme discuté dans la section 3.1, nous nous attendons à ce que l’impact de la cinématique

de la galaxie sur son spectrogramme soit signi�catif uniquement pour des fortes raies en émission.

Nous cherchons donc des galaxies qui émettent principalement le complexe Hα + [N ii]λλ6548,

6584 + [S ii]λλ6718, 6732 (pour un redshift 0.15 < z < 1.7), ou le doublet [O iii]λλ4959, 5007

(pour 0.5 < z < 2.5).

Nous sommes maintenant en mesure de modéliser le spectre intrinsèque de la galaxie comme

une somme de gaussiennes individuelles qui viennent s’ajouter à un continuum :

S(λ) =
∑
line i

Ai

σ
√

2π
exp

(
−(λ− (1 + z)λi)

2

2σ2

)
+ C(λ) (3.8)

où Ai et λi sont respectivement l’amplitude et la longueur d’onde dans le référentiel au repos pour

chaque raie d’émission i, σ est la largeur des raies supposée constante et la même pour toute les

raies, et C(λ) un continuum ad hoc. Pour les doublets de raie en émission, nous supposons un

rapport constant entre les di�érentes amplitudes :

A[N ii]λ6584/A[N ii]λ6548 = 3

A[S ii]λ6718/A[S ii]λ6732 = 1

A[O iii]λ5008/A[O iii]λ4960 = 3
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Figure 3.10: Simulation d’un complexe de raies d’émission Hα+ [N ii] + [S ii] avec un continuum

constant pour une galaxie à z = 0.65. Les caractéristiques sont les suivantes : AHα = 80 a.u.,

A[N ii] = 20 a.u., A[S ii] = 30 a.u., σ=5 Å et C0 = 1 a.u.. Le spectre intrinsèque observé avec une

résolution exagérée (∼1 Å px
−1

) est tracé en bleu et l’observation à la résolution du grism G102

(resp. G141) est représenté en orange (resp. vert).

Nous verrons que l’ajustement du spectrogramme sera e�ectué sur une région très limitée autour

des raies d’émission modélisées, et que la transmission instrumentale est supposée connue (cf. sec-

tion 3.3). Par conséquent le continuum sera simplement modélisé par une constante C0.

Au �nal, nous n’avons besoin que de quelques paramètres pour décrire et modéliser le spectre

intrinsèque de la galaxie qui sont par exemple pour une galaxie émettrice d’un complexe Hα+[N ii]+[S ii] :

le redshift e�ectif z, les amplitudes des raies AHα, A[N ii]λ6584 et A[S ii]λ6718, la dispersion e�ective

σ et le continuum constant C0. Nous présentons dans la �gure 3.10 une simulation du spectre d’une

telle source à un redshift z = 0.65 et nous montrons son observation à la résolution des grisms

G102 et G141. On note que la résolution spectrale limitée de ces grisms restreint leurs capacités

à résoudre les doublets [N ii] et [S ii], même pour un spectre intrinsèque avec une largeur de raie

"assez �ne".

3.2.4 Champ de vitesse

Dans cette section, nous allons présenter comment le champ de vitesse de la galaxie v(r) est

modélisé. La modélisation physique des courbes de rotation des galaxies (RC par la suite) n’est pas

simple puisqu’elle nécessite une description complète des contributions du disque, du bulbe et du

halo de matière noire à la dynamique de la galaxie. De plus, chacune de ces contributions doit être

contrainte précisément par des observations morphologiques et/ou spectroscopiques (Courteau,

1997). De tels modèles ont été proposés ces dernière décennies, en commençant par la formulation
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Keplerienne de Brandt (1960) jusqu’à la fameuse Universal Rotation Curve (URC) (Persic et al., 1996)

pour des galaxies disques en tenant compte à la fois des composantes de matière lumineuse et

noire. Sous l’hypothèse de l’approximation du disque axisymétrique �n et froid, de nombreuses

études ont adopté une approche analytique pour reproduire au mieux la forme globale de la RC

intrinsèque de la galaxie vrot(r). Nous allons détailler quelques modèles les plus utilisés dans la

littérature et discuterons de leur avantages et inconvénients. Nous débuterons par présenter deux

modèles : le disque de Freeman et la URC qui ont une motivation physique. En�n, nous listerons

d’autres modèles très répandus, nécessitant un faible nombre de paramètres libres mais qui ne se

fondent sur aucune base physique.

3.2.4.1 Modèles de courbes de rotation

Disque de Freeman
Dans ce paragraphe, nous allons considérer un disque in�niment �n et froid, caractérisé par une

densité surfacique massique (ou lumineuse) µ(r) (où r est la coordonnée radiale dans le plan du

disque). En résolvant l’équation de Poisson en coordonnées cylindriques :

1

r

∂

∂r

(
r
∂Φ

∂r

)
+
∂2Φ

∂z2
= 0 (3.9)

où Φ(r) est le potentiel gravitationnel et est relié à la vitesse circulaire de rotation par :

v2
rot(r) = r

(
∂Φ

∂r

)
z=0

(3.10)

Freeman (1970) a calculé la vitesse circulaire exacte pour un disque dans le cas particulier d’un pro�l

de masse exponentielle (µ(r) = µ0 exp(−r/rd) où µ0 est la densité surfacique centrale et rd est la

taille caractéristique du disque) :

vrot(r) =
r

rd

√
πGµ0rd (I0K0 − I1K1) (3.11)

où G est la constante de gravitation et In, Kn sont les fonctions de Bessel modi�ées de première et

seconde espèces respectivement évaluées en 0.5 r/rd. Il est à noter que la vitesse de rotation atteint

alors son maximum à un rayon de transition r0 ∼ 2.2 rd et vaut :

v(r0) = v0 ∼ 0.88
√
πGµ0rd (3.12)

Cependant, cette modélisation n’est pas réaliste car elle ne prend pas compte du halo de matière

noire et donc ne recouvre pas la partie plateau de la RC.

Courbe de Rotation Universelle
Le modèle de URC introduit par Persic & Salucci (1991); Persic et al. (1996) a l’avantage de prendre

en compte les contributions du disque et du halo de matière noire. En modélisant un disque �n et

un halo comme une sphère isotherme, ils montrent que la RC peut alors se modéliser en fonction
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Figure 3.11: Illustration des formes de 238 RCs mesurées avec l’IFS CALIFA codées par type mor-

phologique (gauche) et par classe de vitesse et gradient (droite). Ces dernières sont tracées en fonc-

tion du rayon e�ectif re ∼ 1.7rd pour un disque exponentiel. Figure de Kalinova et al. (2017).

de la luminosité et du rayon de la galaxie :

vrot(x) = v(3.2rd)

[(
0.72 + 0.44 log

L

L∗

)
1.97x1.22

(x2 + 0.782)1.43
+ 1.6 e−0.4(L/L∗) x2

x2 + 1.52( LL∗ )
0.4

]1/2

(3.13)

avec x = r/(3.2rd). Cependant, même si cette paramétrisation est un modèle physique des RCs,

de nombreuses études (e.g. Tully & Verheijen, 1997; Courteau, 1997) ont montré que la URC n’était

pas capable de reproduire systématiquement les parties internes et externes des RCs.

Contrairement à ces modélisations, nous présentons par la suite des fonctions analytiques sans

motivation physique et sans a priori sur la distribution du pro�l du disque, mais qui décrivent

convenablement la forme des RCs observées. Nous illustrons par exemple dans la �gure 3.11, la

forme de 238 RCs obtenues avec les observations du relevé CALIFA et qui sont regroupées selon

diverses catégories selon leurs valeurs du gradient interne et du maximum de la vitesse de rotation

et de leurs types morphologiques. On note que la plupart des RCs atteignent le plateau de vitesse

au maximum à 0.5 re et qu’en moyenne r0/re . 0.3 où re est le rayon e�ectif de la galaxie et r0 le

rayon de transition de la RC qui délimite la partie interne du plateau de vitesse. Nous soulignons

également que les galaxies de type tardif (disques, spirales) ont un rayon de transition r0 ∼ 0.4re
(≈ 0.7rd pour des disques exponentiels). Toutefois, ces galaxies sont à un redshift assez proche

(z . 0.03).

Dans toute la suite nous noterons v0 la vitesse maximale de la RC de la galaxie.

Modèle plat
Le modèle plat consiste en une fonction linéaire par morceaux décrivant une RC avec une tran-
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sition brute à un rayon de transition r0 et qui est constante pour de plus grand rayons :

vrot(r) =

{
v0 × (r/r0) si r < r0

v0 si r > r0

(3.14)

Modèle arctangente
Ce modèle a très souvent été utilisé dans des études de la relation de Tully-Fisher mais aussi pour

classi�er des galaxies (Courteau, 1997; Stott et al., 2016; Pelliccia et al., 2017) et est donné par :

vrot(r) =
2

π
v0 arctan

(
r

r0

)
(3.15)

L’avantage de cette paramétrisation est qu’elle augmente doucement jusqu’à atteindre v0 après

quelques r0. De plus elle reproduit la forme des RCs assez bien avec le plus faible nombre de para-

mètres libres. Cependant, ce modèle ne convient pas à l’ensemble des RCs observés car il ne tient

pas compte de possibles transitions abruptes autour du rayon de transition. En�n, il modélise égale-

ment assez mal les RCs avec un gradient interne élevé puisque la pente interne de ce modèle vaut :

w0 ≡ 2v0/(πr0).

Modèle tangente hyperbolique
Dans cette analyse, nous avons choisi une paramétrisation similaire à la fonction arctan en choi-

sissant une fonction tangente hyperbolique. Ce choix est motivé par le fait que le plateau de vitesse

est rarement visible sur des observations en spectroscopie sans fente. Ce nouveau modèle, possé-

dant un gradient interne plus important que la fonction arctan, atteindra plus rapidement le plateau

de vitesse et modélisera mieux des RCs avec des gradients plus élevés.

vrot(r) = v0 tanh

(
r

r0

)
(3.16)

= v0 tanh

(
w0 r

v0

)
≈
{
w0 r r � r0 (rotation solide)

v0 r � r0 (plateau)

(3.17)

En pratique nous utiliserons l’expression (3.17), car le gradient central de la RC w0 = v0/r0 est le

terme dominant à faible rayon. De plus cette paramétrisation engendre moins de dégénérescence

entre les paramètres cinématiques. Nous reviendrons par la suite sur l’impact de modéliser la RC

avec w0 au lieu de r0 (et notamment sur la corrélation avec v0) dans la section 3.5.4.

Fonction multi-paramètres
Il existe également une paramétrisation plus élaborée utilisé dans la littérature : laMulti-Parameter

function décrit dans Courteau (1997) et utilisée dans de nombreuses études (e.g. Böhm et al., 2004;

Garrido et al., 2005; Varidel et al., 2019) :

vrot(r) =
v0 r

(ra + (v0/w0)a)1/a
≈
{
w0 r r � r0 (rotation solide)

v0 r � r0 (plateau)

(3.18)
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Figure 3.12: Di�érentes paramétrisations pour modéliser la courbe de rotation d’une galaxie avec

v0 = 200 km s−1
et r0 = 1′′. Les courbes en traits pleins représentent le modèle multi-paramètres

avec di�érentes valeurs de a et les courbes en pointillées représentent le modèle du disque de Free-

man, arctangente et tangente hyperbolique.

où le paramètre a gouverne le degré de courbure au niveau du rayon de transition etw0 = v0/r0 est

le gradient de vitesse. Nous faisons remarquer que cette paramétrisation en loi de puissance permet

de reproduire les deux principaux régimes de la RC (la rotation solide et le plateau de vitesse). De

plus ce modèle permet de retrouver la paramétrisation en arctan avec a ∼ 1.1, en tanh avec a ∼ 2.7

mais également le modèle plat en faisant tendre a vers de grandes valeurs a & 20.

Nous résumons dans la �gure 3.12 l’ensemble des modèles énoncés précédemment pour une

galaxie avec un maximum de vitesse v0 = 200 km s−1
et un rayon de transition r0 = 1′′.

3.2.4.2 Champ de vitesse observé

Nous allons maintenant introduire deux systèmes de coordonnées : le premier (x, y) (cartésien)

est celui du plan dans le ciel et nous allons dénoter les coordonnées polaires dans ce système par

(r, φ). Le second système est celui dans le plan de la galaxie et on notera (x′, y′) les coordonnées

cartésiennes et (R, θ) les coordonnées polaires. De manière générale, le disque de la galaxie est

animé de mouvements circulaires vrot, de potentiels mouvements radiaux vrad et d’éventuels mou-

vements verticaux perpendiculaires au plan du disque vz. Le champ de vitesse observé le long de la

ligne de vue v(x, y) est ainsi donné par (e.g. Begeman, 1989) :

v(r) = v(x, y) = cz + vrot(R) cos θ sin i+ vrad(R) sin θ sin i+ vz(R) cos i (3.19)
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Dans l’approximation du disque �n, en négligeant les termes de mouvements radiaux et verticaux,

le champ de vitesse observé le long de la ligne de vue peut alors s’écrire :

v(r) = cz + vrot(R) cos θ sin i (3.20)

où cz est la vitesse systémique (vitesse d’éloignement), vrot(R) est la courbe de rotation, i l’incli-

naison de la galaxie et θ l’angle azimutal dans le plan de la galaxie :

R cos i sin θ = −(x− x0) cos(PA)− (y − y0) sin(PA) (3.21)

R cos θ = −(x− x0) sin(PA) + (y − y0) cos(PA) (3.22)

où PA est l’angle de position relatif et (x0, y0) les coordonnées cartésiennes du centre de la galaxie

dans le plan du ciel.

De nombreuses études ont dénoté une di�érence entre les angles de position morphologiques et

cinématiques qui peut être importante (∆PA > 30°) (e.g. Contini et al., 2016; Harrison et al., 2017).

Ces derniers ont montré qu’un tel non-alignement peut être dû à des faibles/fortes inclinaisons,

des systèmes dominés par la dispersion des vitesses ou encore des sous structures complexes, tel

que des barres centrales ou des bras spiraux. Cependant dans cette étude, du fait que la galaxie est

modélisée comme un disque in�niment �n et froid en rotation pure, nous supposons que les angles

de position morphologique et cinématique sont les mêmes.

Comme mentionné dans la section 3.1.1, le PA relatif est fortement dégénéré avec le CVG w0.

Par conséquent, il est crucial de le contraindre à partir de données photométriques. Pour y parvenir,

nous estimons les angles PA et i à partir d’un ajustement avec un modèle de Sersic sur l’image

large bande utilisée pour simuler la distribution spatiale du �ux de la galaxie. Nous soulignons

que nous ajusterons la vitesse de rotation projetée vrot(R) sin i a�n de limiter les erreurs liées à

la dé-projection de l’inclinaison de la galaxie. Au �nal, i n’est pas nécessaire dans l’ajustement du

spectrogramme, mais il le devient si l’on souhaite dé-projeter la vitesse de rotation pour des analyses

a posteriori et obtenir vrot.

3.3 Modèle instrumental et ajustement

Comme mentionné dans la section 3.2, le second ingrédient nécessaire à la modélisation du

spectrogramme en spectroscopie sans fente est la loi de dispersion D(λ) du spectrographe ainsi

que la courbe de transmission instrumentale T (λ).

3.3.1 Signature instrumentale

3.3.1.1 Loi de dispersion

La loi de dispersion D(λ) correspond au décalage (x, y) sur le détecteur (par rapport à une

position de référence (x0, y0)) en fonction de la longueur d’onde. C’est avant tout une quantité

instrumentale qui est obtenue à partir de procédures de calibration dédiées (e.g. Kuntschner et al.,

2009a,b).

Même si l’approche forward introduite dans la Chapitre 2 serait un moyen approprié de calibrer
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Figure 3.13: Mise en évidence de l’erreur d’alignement de la loi de dispersion sur des données du

relevé 3D-HST. La loi de dispersion dérivée de la solution WCS est représentée en pointillée. Haut :
spectrogramme de la galaxie 28994 du champ AEGIS. Milieu : modèle simple (pas de cinématique

ni de correction de la solution de dispersion : ∆y est �xé à 0). Bas : carte des résidus qui présente

une structure dipolaire due au décalage ∆y ≈ 1.5 px entre les données et la loi de dispersion.

la loi de dispersion, nous comptons dans cette analyse sur la solution WCS
3

qui a été calculée et

fournie pour chaque galaxie grâce aux pipelines de réduction des données des relevés HST.

Étant donnée la précision requise de notre modèle, nous soulignons que nous avons repéré des

incohérences dans de nombreux spectrogrammes sous la forme d’un décalage de l’ordre du pixel

dans la direction transverse de dispersion, dû à une légère erreur d’alignement entre l’image en pho-

tométrie large bande et l’image dispersée à l’ordre 1. Nous illustrons cette erreur sur la �gure 3.13 :

il y a un décalage ∆y ≈ 1.5 px entre la solution de dispersion dérivée de la réduction de données

de 3D-HST (montrée en pointillée) et la loi de dispersion e�ective des données (caractérisé par la

trace spectrale du spectrogramme). Le modèle ajusté ici reste simple car il ne tient pas compte de

la cinématique, de l’indice de la distribution du �ux η et ne corrige pas la solution de dispersion.

Nous présentons également la carte des résidus qui de ce fait présente une structure bipolaire très

marquée. Un tel modèle manque de précision et ne permet donc pas de contraindre des e�ets sub-

tils à une échelle inférieure au pixel tels que la cinématique interne de la galaxie. Pour corriger de

cet e�et, nous introduisons donc un paramètre de nuisance ∆y (en px) qui permettra d’obtenir des

résidus plus homogènes pouvant aider à contraindre la cinématique de galaxies.

3. World Coordinates System : transformations pour passer des coordonnées du ciel à la position des pixels d’une

image.
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Figure 3.14: Évolution de la réponse des instruments WFC3-G102 et WFC3-G141 en fonction de la

longueur d’onde. Les deux lois de transmission ont été normalisées dans cette �gure.

Nous soulignons toutefois que même si la solution de dispersion n’est pas corrigée par le para-

mètre ∆y, il est toujours possible de mesurer le redshift de la galaxie puisque la position longitudi-

nale de la raie Hα n’est pas signi�cativement a�ectée.

En�n, une erreur similaire de calibration le long de la direction de dispersion est corrigée au

premier ordre par l’ajustement du redshift e�ectif de la galaxie dans notre procédure. Ainsi un tel

décalage n’a�ectera pas la mesure de la cinématique qui est une mesure relative par rapport à la

position des raies d’émission dans le spectrogramme.

3.3.1.2 Transmission instrumentale

La transmission T (λ) donne l’évolution de la réponse de l’instrument en fonction de la longueur

d’onde et est obtenue à partir de calibrations spéci�ques du �ux (Kuntschner et al., 2011). Dans notre

modèle, nous incluons simplement la transmission fournie par les observations au cube de données

de la galaxie C(x, y, λ) dont la construction est détaillée dans la section 3.2. Nous présentons les

courbes de transmission des grisms G102 (relevé GLASS) et G141 (relevé 3D-HST et GLASS) dans

la �gure 3.14. Nous notons que ces dernières atteignent leur maximum pour des longueurs d’onde

à la limite supérieure de leur bande spectrale. Ces fonctions vont ainsi moduler l’amplitude du

spectrogramme en fonction de la longueur d’onde. Par conséquent, des raies d’émissions proches

de 7500 Å (resp. 10 000 Å) pour le grism G102 (resp. pour le grism G141) ne seront presque pas

visibles dans le spectrogramme et il sera donc délicat de mesurer le redshift, la cinématique et

autres grandeurs astrophysiques pour de tels objets.

3.3.2 Modélisation forward

3.3.2.1 Reconstruction du spectrogramme

Une fois que le cube de données de la galaxie C(r, λ) et la loi de dispersion D(λ) sont calculés,

nous utilisons le formalisme forward introduit dans la Chapitre 2 pour construire le spectrogramme
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(cf. équation (2.9)) :

I(r) = TF
−1

(∫
λ

dλ Ĉ(k, λ) P̂0(k, λ) e−i2πk·D(λ)

)
(3.23)

où TF
−1

est la transformée de Fourier inverse.

Puisque les quantités C(r, λ) et D(λ) dépendent d’un ensemble de paramètres p (qui ont été

mentionnés dans les sections précédentes), nous sommes �nalement en mesure de simuler un spec-

trogramme pour le comparer aux observations dans une approche forward.

3.3.2.2 Minimisation du χ2

Pour un spectrogramme observé Dij avec une variance estimée σ2
ij , nous pouvons construire

un modèle de spectrogramme Iij(p) et contraindre les paramètres libres p en minimisant le χ2

suivant :

χ2(p) =
∑
px ij

(
Dij − Iij(p)

σij

)2

(3.24)

Nous faisons l’usage de l’algorithme MINUIT2 (James & Roos, 1975) via l’interface PYTHON imi-

nuit
4
. C’est une méthode de minimisation de fonction de χ2

(ou vraisemblance) très robuste qui

permet notamment d’estimer les erreurs à partir de la matrice de covariance des paramètres. Comme

nous l’avons vu, il n’y a que les zones des raies d’émission du spectrogramme qui sont signi�cative-

ment distordues par la cinématique de la galaxie. Puisque les dispersions des grisms G102 et G141

sont de l’ordre de 24 Å et 46 Å et que la taille maximale des images en large bande (égale aussi à la

taille dans la direction transverse de dispersion des spectrogrammes) est de 60 px, l’ajustement sera

e�ectué sur une région limitée de 40 × 60 pixels autour des raies d’émission d’intérêt. Cela cor-

respond alors à 5.2
′′ × 700 Å (resp. 1400 Å) pour des galaxies observées avec le grism G102 (resp.

G141). La taille verticale de ces régions de 40 px est su�sante car à la résolution spatiale du WFC3

de 0.13 arcsec px
−1

, les galaxies sont étendues au maximum sur 10 à 15 pixels (cf. �gure 3.9). En�n,

dans le cas de l’ajustement du complexe Hα+[N ii]+[S ii], qui est le cas où l’étendue spectrale des

raies d’émission est la plus grande, au maximum pour des redshifts de z ∼ 0.75 (resp. z ∼ 1.66 )

pour le grism G102 (resp. G141), l’écart entre la raie Hα et [S ii] sera de 300 Å (resp. 500 Å) pour le

G102 (resp. G141). Ce choix de taille des régions d’ajustements sera donc su�sant pour contraindre

l’ensemble du complexe Hα+[N ii]+[S ii] ou du doublet [O iii] au sein des spectrogrammes.

3.4 Premiers test sur des simulations

3.4.1 Simulation du grism G102

Dans cette section, nous allons présenter des simulations visant à imiter des observations faites

par le relevé GLASS qui a utilisé l’instrument WFC3 du HST avec le grism G102 (cf. tableau 3.1. Nous

choisissons de présenter un cas assez "favorable" dans lequel la taille caractéristique du disque rd
est similaire au rayon de transition de la RC r0. Nous simulons tout d’abord le spectrogramme avec

les propriétés suivantes (cf. �gure 3.15) :

4. https://github.com/iminuit/iminuit

https://github.com/iminuit/iminuit
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distribution du �ux : un pro�l exponentiel axisymétrique avec une taille caractéristique rd =

0.6 ′′ ∼ 5 px, une inclinaison i = 60◦, un angle de position relatif PA = 0◦ et un indice de

distribution du �ux η = 1 ;

spectre intrinsèque : 5 raies d’émission pour simuler le complexe Hα+[N ii]+[S ii] (avecAHα=80,

A[N ii]=20 etA[S ii]=30 unités arbitraires), couvrant le domaine du grism G102 de 7500 à 11 500 Å,

à z = 0.6 avec une largeur de raie constante σ=25 Å et un continuum constant C0=0.5 unités

arbitraires ;

champ de vitesse : une courbe de rotation (avec le modèle tangente hyperbolique) avec v0 sin i =

250 km s−1
et w0 sin i = 420 km s−1 arcsec−1

correspondant à un rayon de transition r0 =

0.6 ′′ = rd ;

modèle instrumental : dispersion linéaire D(λ) alignée avec l’axe x (horizontal) et une trans-

mission instrumentale simpli�ée (apodisation).

En�n une composante de bruit gaussien constant a été ajoutée a�n de simuler les observations des

relevés de HST. Ce bruit est caractérisé par le rapport signal sur bruit maximum (PSNR) d’environ 40

ce qui correspond à des données de bonne qualité du HST. Le maximum du SNR est généralement

localisé au niveau des raies d’émission où le �ux du spectrogramme est maximum mais peut aussi

être situé dans des zones où d’éventuelles régions de contamination n’ont pas été corrigées.

Nous présentons dans la �gure 3.15 la simulation de l’image large bande, du champ de vitesse,

du spectre intrinsèque (modulo la courbe de transmission) et le spectrogramme simulé avec ciné-

matique à la résolution du grism G102 avec un PSNR égal à 40. Par la suite, nous allons ajuster ce

dernier avec un modèle sans et avec cinématique a�n d’étudier l’impact de celle-ci sur un spectro-

gramme à la résolution du grism G102. Les sections suivantes sont dédiées à la comparaison entre

les approches standards backward du type aXe et notre modèle forward.

3.4.2 Backward extraction

Pour simuler une approche inverse, nous avons extrait le spectre 1D de la galaxie à partir d’une

sommation optimale (Robertson, 1986; Horne, 1986) du spectrogramme simulé en utilisant le pro�l

intégré de la galaxie dans la direction transverse de dispersion. Par la suite, nous avons ajusté le

spectre 1D extrait a�n d’estimer le redshift et les autres paramètres spectraux (largeur et intensité

des raies, et le continuum). Nous présentons dans la �gure 3.18 le spectre extrait et son ajustement

ainsi que le spectre obtenu avec l’approche forward (qui est détaillée dans la section suivante) avec

le modèle incluant la cinématique. Nous résumons également dans le tableau 3.2 les paramètres

spectraux ajustés ainsi que leurs incertitudes statistiques pour les deux approches.

3.4.3 Ajustement du modèle

L’ajustement forward sans et avec cinématique est présenté dans la �gure 3.16. Nous montrons

la carte des résidus sans (resp. avec) cinématique dans le panneau bas à gauche (resp. bas à droite).
Le χ2

minimal calculé sur une région rectangulaire de 40 × 60 px autour des raies Hα et [S ii]

vaut 2565 pour 40 × 60 − 8 = 2392 degrés de liberté (DoF) pour le modèle sans cinématique.

Nous soulignons la structure quadri-polaire présente dans la carte des résidus sans cinématique (au

niveau de la raie Hα) témoignant de la cinématique interne de la galaxie qui n’est pas modélisée.

Lorsque nous ajoutons les deux paramètres du champ de vitesse (v0 sin i et w0 sin i), l’ajustement



3.4. Premiers test sur des simulations 81

20 0 20
x [px]

20

0

20

y 
[p

x]
Broadband image

7500 9000 10500 12000
Wavelength [Å]

0

1

2

Fl
ux

 [a
rb

. u
ni

ts
]

H +[NII]
[SII]

Galaxy intrinsic spectrum x Transmission

150 100 50 0 50 100 150
x [px]  

20

0

20

y 
[p

x]

Spectrogram  (PSNR=40; WFC3-G102 simulation)

-240
-160
-80
 0
 80
 160
 240

ve
lo

cit
y 

[k
m

/s
]

 0.00
 0.20
 0.40
 0.60
 0.80
 1.00

Figure 3.15: Modèle de galaxie pour construire un spectrogramme test �duciel. Haut gauche : Dis-

tribution spatiale du �ux F (x, y), et le champ de vitesse v(x, y) avec v0 sin i = 250 km s−1
et

w0 sin i = 420 km s−1 arcsec−1
. Haut droite : Spectre intrinsèque de la galaxie S(λ) × T (λ) en

incluant une transmission instrumentale (apodisation). Bas : spectrogramme simulé à la résolution

de l’instrument WFC3-G102, en tenant compte du champ de vitesse de la galaxie, et dispersé vers

la droite avec une loi de dispersion linéaire (représentée en pointillée) et avec un maximum de SNR

égal à 40 au niveau des raies Hα+[N ii] (blob principal).

avec cinématique aboutit à un χ2
minimal de 2380 pour un DoF de 40 × 60 − 10 = 2390. Dans

le but de quanti�er cette baisse importante dans le ∆χ2 = −185 en ajoutant seulement deux

paramètres dans le modèle, nous calculons la p-value de cette di�érence de chi2 pour la di�érence

de DoF correspondante (∆DoF = 2). Cette p-value quanti�e la probabilité que cette détection de la

cinématique soit due au hasard i.e. elle correspond à la probabilité d’obtenir un ∆χ2
plus mauvais

statistiquement (donc supérieur à -185) avec ∆DoF = 2. On peut donc écrire que la p-value vaut :

P (∆χ2 > ∆χ2
0) =

∫ +∞
∆χ2

0
f(u, k)du où f(u, k) est la densité de probabilité duχ2

et s’écrit f(u, k) =
1

2k/2Γ(k/2)
uk/2−1 exp(−u/2) où ∆χ2

0 = −185 et k = ∆DoF = 2. Nous en déduisons alors une p-

value d’environ∼ 10−40
. Cela signi�e qu’il y a une chance sur 10

40
que la mesure de la cinématique

avec ce modèle soit due au hasard. Nous exprimons généralement la détection de la cinématique en

utilisant le z-score 5
qui correspond ici à une détection très signi�cative de la cinématique à 13.3σ.

Nous faisons remarquer que d’autres critères existent a�n de quanti�er statistiquement si un

modèle avec un ensemble de paramètres libres donné est mieux avec plus de paramètres pour ex-

pliquer les données. En pratique, plus le modèle a de paramètres libres (décorrélés), plus faible le

χ2
sera, cependant en ajoutant trop de paramètres il se peut que les données soient sur-ajustées.

A�n de résoudre de tels problèmes, des outils ont été mis en place tel que le Bayesian information
criterion 6

(BIC , Schwarz, 1978) qui possède un terme de pénalité quand au nombre de paramètres

5. Typiquement, une baisse dans le χ2
de 30 avec l’ajout de deux paramètres, correspond à une p-value ∼ 3 × 10

−7

qui est équivalente à une détection à 5σ (=z-score).
6. Historiquement, c’est le Akaike information criterion (AIC) qui a été introduit en 1973 mais ce dernier pénalise

uniquement le nombre de paramètres et pas la taille de l’échantillon contrairement au BIC .
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Figure 3.16: Haut : spectrogramme 2D simulé avec cinématique et normalisé par rapport à son

maximum (gris) et le modèle avec cinématique (contours) ajusté sur la région en rouge (rectangle)
autour des raies Hα+[N ii] et [S ii]. Bas gauche : carte des résidus avec le modèle sans cinématique

présentant une structure quadri-polaire visible à la position de la raie Hα. Bas droit : carte des résidus

avec le modèle incluant la cinématique. La croix représente la position et le PA de la galaxie à la

position de la raie Hα. Les pointillés noirs représentent la loi de dispersion. La baisse dans la valeur

du χ2
avec l’ajout de deux paramètres dans le modèle correspond à une détection de la cinématique

à 13.3σ.

du modèle et la taille des données. Le BIC peut se dé�nir comme : BIC = χ2 + k ln(n), où k

est le nombre de paramètres libres et n est le nombre de points d’observation. Dans notre cas, la

di�érence ∆χ2 = −185 correspond à une di�érence de BIC : ∆BIC ≈ −170 ce qui correspond à

une très forte détection de la cinématique (en pratique une baisse ∆BIC < −20 indique déjà un

"meilleur" modèle).

Au �nal, la structure quadri-polaire au niveau de la raie Hα disparaît naturellement dans la

carte des résidus avec la cinématique présente dans le modèle. Les résidus sont alors homogènes

et ne présentent plus de structures cohérentes. L’ajustement �duciel avec cinématique donne les

valeurs suivantes avec les erreurs (statistiques) associées (cf. tableau 3.2) :

v0 sin i = (236± 34) km s−1

w0 sin i = (470± 75) km s−1 arcsec−1

z = 0.59992± 0.00024
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Figure 3.17: Matrices de corrélation obtenues pour les ajustements sans (gauche) et avec (droite)
cinématique pour le modèle �duciel. Nous notons que les paramètres cinématiques sont légèrement

anti-corrélés (ρ ∼ −0.5).

Nous remarquons que l’ensemble des paramètres ajustés sont bien compris à 1σ (erreurs statis-

tiques) des valeurs d’entrée de la simulation.

Nous présentons aussi les matrices de corrélation (cf. �gure 3.17) pour l’ajustement avec et

sans cinématique. Nous pouvons noter que les paramètres cinématiques v0 sin i and w0 sin i sont

légèrement anti-corrélés, mais sont très peu corrélés avec le reste des paramètres du modèle. Nous

mettons alors en évidence un résultat important à retenir ici : dans le cadre du modèle utilisé ici,

aucun des autres paramètres modélisant la galaxie (redshift, intensités et largeur des raies, conti-

nuum, indice de la distribution spatiale du �ux) ou l’instrument ne peut imiter la signature de la

cinématique dans le spectrogramme. Ce résultat motive ainsi notre étude à mesurer la cinématique

dans les données de spectroscopie sans fente.

Comparaison des méthodes pour l’estimation du spectre
Nous remarquons que globalement, la méthode forward contraint beaucoup mieux les paramètres

du modèle contrairement à l’approche inverse. En e�et, avec cette dernière le redshift est à 2σ de

la valeur originale et la largeur des raies est contrainte à une valeur presque deux fois trop grande :

σ=(44.1± 8.0) Å. Ceci est naturellement dû à la nature de cette approche qui ne tient pas compte des

e�ets d’auto-contamination et la résolution spectrale e�ective dépend alors de la taille de la galaxie.

Par conséquent, la mesure backward ne distingue pas la raie Hα du doublet [N ii] et l’intensité de

ce dernier est presque compatible avec zéro. De plus, nous notons que la raie [S ii] est également

mal contrainte : A[S ii]=14.2 ± 8.7 [a.u.].

Nous faisons remarquer que cette con�guration où le PA relatif de la galaxie vaut 0° est "opti-

male" pour une approche backward. Dans ce cas, la sommation optimale génère une estimation du

spectre presque similaire (cf. �gure 3.18) au spectre intrinsèque de la galaxie avec une largeur de

raie seulement biaisée d’un facteur deux. Si le PA relatif de la galaxie avait été plus orienté vers la

direction transverse de dispersion (PA & 70°), la méthode de sommation optimale aurait généré

un spectre avec une largeur de raie beaucoup plus importante (cf. la simulation dans la �gure 2.14)

et la précision sur le redshift en aurait été encore plus dégradée.
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Table 3.2: Ajustement du redshift et des paramètres spectraux pour la galaxie de la simulation

�ducielle (PA=0°) observée avec le grism G102 (Rkin=685 km s
−1

px
−1

) avec une extraction inverse

et notre modèle forward (sans et avec cinématique). Les incertitudes présentées ici sont purement

statistiques. Le plateau de vitesse v0 sin i est en km s
−1

et le CVG w0 sin i en km s
−1

arcsec
−1

.

Approche Simulation Méthodes inverses Forward (sans cinématique) Forward (cinématique)

z 0.6 0.59953 ±0.00115 0.59972 ±0.00030 0.59992 ±0.00024

v0 sin i 250 236 ± 34

w0 sin i 420 470 ± 75

AHα [a.u.] 80 75.3 ±17.6 68.6 ±9.8 79.3 ±9.2

A[N ii] [a.u.] 20 19.9 ±18.6 31.5 ±9.5 19.3 ±9.0

A[S ii] [a.u.] 30 14.2 ±11.1 29.8 ±1.5 29.6 ±1.4

σ [Å] 25 44.2 ±8.7 23.7 ±1.9 24.5 ±1.7

C0 [a.u.] 0.5 0.5035 ±0.0266 0.4990 ±0.0026 0.5008 ±0.0026
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Figure 3.18: Comparaison entre les méthodes d’extraction standards (backward) et notre approche

forward pour l’extraction du spectre de la galaxie (Hα+[N ii]+[S ii]) de la simulation. Le spectre in-

trinsèque �duciel est tracé en bleu pointillé. Le spectre en orange pointillé est obtenu par la méthode

de sommation optimale dans la direction transverse à la dispersion du spectrogramme et l’ajuste-

ment de celui-ci est indiqué en vert. Le spectre rouge correspond au résultat de l’ajustement obtenue

avec la méthode forward. Nous notons que nous retrouvons bien le spectre d’entrée de la simulation

avec la méthode forward tandis que la méthode inverse génère un spectre dont la largeur des raies

est dégradée par la taille de la galaxie.
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3.4.4 Améliorations sur la mesure du redshift

Dans cette simulation, du fait que la largeur des raies a été choisie à la résolution nominale

du grism G102 (∼25 Å), le spectre intrinsèque de la galaxie possède des raies "assez larges" et par

conséquent la raie Hα et le doublet [N ii] ne sont pas résolus (cf. �gure 3.15). Ceci explique par

exemple la forte anti-corrélation entre l’intensité des raies Hα et [N ii] présentes dans la �gure 3.17

pour les ajustements forward. Pour cette raison l’ajustement avec cinématique n’ajoute pas signi�-

cativement de précision supplémentaire sur la mesure du redshift : σz=0.00030 avec le modèle sans

cinématique et σz=0.00024 avec le modèle incluant la cinématique (dans cette réalisation spéci�que

du bruit) (cf. tableau 3.2).

Nous soulignons aussi que les intensités des raies Hα et [N ii] ne sont pas exactement mesurées

à 1σ avec le modèle forward sans cinématique. Cela montre, dans cette con�guration, que l’ajout

de la cinématique dans le modèle permet de dissocier et contraindre l’amplitude de chacune des

raies au sein du complexe Hα+[N ii] (plus de discussions dans la section 3.4.5.2). Ici, il faut déjà

retenir qu’avec ou sans cinématique l’approche forward permet de contraindre le redshift à des

précisions statistiques de l’ordre de 2× 10
−4

, ce qui est déjà plus précis d’un ordre de grandeur que

les méthodes de réduction standards en spectroscopie sans fente grâce à la prise en compte de l’e�et

d’auto-contamination.

3.4.5 Analyse statistique

Maintenant que nous avons testé notre modèle, il est important d’en étudier sa �abilité à estimer

les paramètres ainsi que les incertitudes associées. Pour tester la distribution des paramètres, nous

allons ajuster ces derniers sur 500 réalisations di�érentes d’un bruit gaussien avec un PSNR égal

à 40 et dans la même con�guration que le modèle �duciel. Nous présentons sur la �gure 3.19 les

distributions marginalisées (sur l’ensemble de ces réalisations) des paramètres cinématiques v0 sin i,

w0 sin i et du redshift z. Nous remarquons bien que les distributions marginalisées sont en accord

avec les paramètres d’entrée de la simulation. De plus, comme nous l’avions déjà remarqué dans

le cas particulier de la réalisation du bruit �duciel, les paramètres cinématiques sont légèrement

anti-corrélés et très peu corrélés avec le redshift.

3.4.5.1 Distributions du pull

Dans le but d’étudier précisément les biais potentiels de l’ajustement par rapport à la simulation

initiale, nous introduisons des outils statistiques qui permettent de les quanti�er. Nous dé�nissons

ainsi les résidus normalisés p (aussi nommés pull) pour un paramètre θi de la manière suivante :

p ij =
θ�t

ij − θtrue

i

σ�t

ij

(3.25)

où θtrue

i est le paramètre d’entrée de la simulation, et θ�t

ij et σ�t

ij sont respectivement le paramètre et

son incertitude ajustés par le modèle pour la réalisation j. Cette quantité correspond ainsi à l’écart

entre l’ajustement d’un paramètre par rapport à sa valeur de la simulation initiale, en normalisant

par l’incertitude de l’ajustement. En théorie, le fait que le pull soit distribué selon la loi normale

unitaire est une mesure de la justesse de l’ajustement. En e�et, cela signi�e qu’en moyenne les
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Figure 3.19: Distributions marginalisées des paramètres cinématiques v0 sin i,w0 sin i et du redshift

z pour 500 réalisations d’un bruit gaussien avec un SNR maximum de 40. Les lignes bleues montrent

les valeurs d’entrée de la simulation, les lignes en pointillées représentent les 16ème
, 50ème

et 84ème

centiles de la distribution postérieure. Les lignes rouges (resp. régions rouges) indiquent le résultat

de l’ajustement (resp. les erreurs à ±1σ) obtenues à partir de la réalisation �ducielle du bruit.

paramètres ajustés coïncident avec les valeurs d’entrée de la simulation (visible du fait que la distri-

bution des résidus normalisés est centrée en zéro), et que les déviations à cette moyenne sont bien

modélisées par les incertitudes de l’ajustement (caractérisées par la largeur de la distribution).

Dans la �gure 3.20 nous présentons l’histogramme des résidus normalisés pour l’ensemble des

réalisations pour les paramètres cinématiques et le redshift. Nous notons que les distributions des

résidus du maximum de la RC v0 sin i, du CVG w0 sin i et du redshift sont très similaires à la loi

gaussienne centrée et unitaire (courbe noire en pointillée). En e�et pour chaque paramètre, nous

présentons la moyenne µ et la déviation standard σ des résidus normalisés et nous trouvons des

moyennes très proches de zéro et des déviations standards proches de 1. Les distributions du pull
ne semblent ainsi pas indiquer de trace de biais systématiques quant à l’estimation des paramètres

cinématiques et du redshift et de leurs incertitudes.

3.4.5.2 Dégénérescences entre les paramètres

Modélisation avec r0

Nous allons nous intéresser ici à l’impact de modéliser la courbe de rotation non pas avec le
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Figure 3.20: Histogramme des résidus normalisés pour l’ensemble des 500 réalisations du bruit

gaussien (PSNR=40) pour le modèle �duciel pour v0 sin i, w0 sin i et le redshift z. La courbe noire
en pointillée représente la distribution normale unitaire N (0, 1).

gradient de vitesse w0 mais avec le rayon de transition r0. Nous gardons la même con�guration

que le modèle �duciel avec un modèle tangente hyperbolique mais cette fois la RC est modélisée de

la manière suivante : vrot(r) = v0 tanh (r/r0) (avec r0 = 0.6 ′′). Le but ici est de mettre en évidence

les corrélations que cela génère entre les paramètres cinématiques.

Dans la �gure 3.21 nous présentons la matrice de corrélation du modèle avec cinématique pour

la paramétrisation avec r0 de la RC avec la réalisation �duciel du bruit. Comme nous l’avions prévu,

le rayon de transition r0 est fortement dégénéré avec le plateau de vitesse v0 sin i en comparaison

avec le CVG w0 sin i (cf. �gure 3.17).

A�n de con�rmer ce résultat, nous avons ajusté le modèle avec la RC paramétrée par r0 sur

500 réalisations d’un bruit gaussien (PSNR=40) et nous présentons les distributions marginalisées

sur ces réalisations dans la �gure 3.22. Ces dernières nous permettent ainsi de véri�er l’étroite

corrélation qu’il existe entre r0 et v0 sin i (ρ = 0.93) et motivent notre choix de modéliser la RC

avec le gradient de vitesse w0 sin i.

v0 sin i
r0

z
AHα

A[NII]

A[SII]

σ
C0

∆y
η

Correlation matrix with kinematics

-1.0
-0.8
-0.6
-0.4
-0.2
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0

Figure 3.21: Matrice de corrélations obtenues pour les ajustements du modèle �duciel en modélisant

la RC avec (v0, r0). On note l’importante corrélation entre le rayon de transition r0 et le plateau de

vitesse v0 sin i.
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Figure 3.22: Identique à la �gure 3.19 avec une paramétrisation avec r0 pour la courbe de rotation.

On peut noter la forte corrélation entre le rayon de transition et le maximum de la vitesse de rotation

(ρ ∼ 0.9).

Matrices de corrélation
Comme mentionné, du fait que nous avons choisi une largeur de raie assez importante (σ=25 Å),

les paramètres spectraux (redshift, intensités et largeur des raies) sont dégénérés entre eux comme

le montre le "bloc de corrélation" entre ces derniers dans la �gure 3.17. Toutefois, nous avons vu

que l’ajout de la cinématique dans le modèle permet de mieux contraindre les raies d’émission de la

simulation �ducielle même si les corrélations entre les paramètres spectraux restent importantes.

En théorie, nous souhaitons un modèle avec des paramètres les moins corrélés possibles i.e. que

la matrice de corrélation soit la plus diagonale possible. Cela signi�e alors que chaque paramètre

est essentiel au modèle. Nous avons vu que les paramètres cinématiques sont très peu corrélés

avec les autres paramètres du modèle et que le choix de modélisation avec le CVG w0 induit une

faible anti-corrélation avec v0. Cela indique que cette modélisation de la cinématique tend presque

à diagonaliser la partie supérieure de la matrice de corrélation. Dans l’application de notre modèle

forward aux données des relevés HST dans le Chapitre 4, l’évolution de la matrice de corrélation

entre les modèles sans et avec cinématique permettra donc d’indiquer si l’ajout de v0 et w0 enlève

des dégénérescences entres les autres paramètres.
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Figure 3.23: Identique à la �gure 3.19 avec un rapport de signal sur bruit maximum égale à 20. Nous

notons que les distributions sont naturellement plus étalées.

3.4.6 Impact du rapport signal sur bruit

3.4.6.1 Corrélations entre les paramètres à un SNR de 20

L’un des facteurs qui va impacter la mesure des paramètres cinématiques est bien sûr le SNR.

Pour étudier son e�et, nous avons considéré dans un premier temps le même modèle décrit dans la

section précédente, mais avec un PSNR deux fois plus faible (égal à 20). Nous avons ainsi ajusté 500

réalisations de ce bruit gaussien et nous présentons les distributions marginalisées des paramètres

v0 sin i, w0 sin i et z dans la �gure 3.23. Comme attendu, ces distributions marginalisées sont plus

étalées en comparaison avec les distributions obtenues avec un PSNR de 40. On note aussi que le

maximum de la vitesse de rotation et le CVG sont légèrement anti-corrélés et très peu corrélés avec

le redshift. Toutefois, nous remarquons qu’il n’y pas de trace de biais systématiques signi�catifs à

un PSNR de 20.

3.4.6.2 Impact sur la mesure du redshift et des paramètres cinématiques

A�n d’étudier plus précisément quel est l’impact du SNR sur la précision de la mesure du red-

shift et des paramètres cinématiques, nous avons également utilisé le même modèle pour construire

des données simulées à di�érents PSNR (variant de 5 jusqu’à 50). Nous avons par la suite ajusté 200

réalisations d’un bruit gaussien et nous présentons dans la �gure 3.24 la moyenne et la déviation
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Figure 3.24: Moyennes et écarts types (µ±σ) des distributions des résidus (z�t−z0)/(1+z0) (haut)
et des résidus normalisés (bas) pour le paramètre du redshift pour l’ensemble des 200 réalisations

d’un bruit gaussien du modèle �duciel (z = 0.6) à di�érentes valeurs du PSNR. Les barres d’erreurs

tracées sont uniquement statistiques.

standard des résidus des redshifts ajustés par rapport à la valeur �ducielle z0 = 0.6 pour ces réali-

sations à di�érents PSNR. Nous faisons remarquer que nous pourrions présenter l’impact du SNR

à di�érents redshifts, mais il se trouve que l’incertitude statistique σz/(1 + z) n’évolue pas signi�-

cativement avec celui-ci.

La dispersion obtenue nous permet d’estimer la précision statistique sur la mesure du redshift :

à bas SNR (PSNR=5), σz/(1+z) ∼ 4.5× 10−4
, tandis qu’à plus grand SNR (PSNR & 20), on observe

que ces erreurs diminuent naturellement pour converger à une valeur σz/(1 + z) . 2× 10−4
qui

restent d’un ordre de grandeur plus faible que les incertitudes totales (stats+syst) mesurées par les

sondages HST.

Nous exposons également dans cette �gure la moyenne et la déviation standard des résidus

normalisés (pull) pour le redshift. On peut noter qu’à bas SNR (<10), la déviation standard du pull

est légèrement supérieur à 1 ce qui suggère que les erreurs correspondantes sont légèrement sous-

estimées. En revanche, à SNR plus important (>20), on remarque que les erreurs sont bien estimés

(σ ∼ 1). En�n, la moyenne du pull est proche de zéro dans toute la gamme du SNR ce qui laisse

indiquer qu’il n’y a pas de trace de biais systématiques quant à l’estimation du redshift.

De plus, nous présentons dans la �gure 3.25, la moyenne et la déviation standard des distri-

butions des résidus des paramètres cinématiques pour l’ensemble des 200 réalisations d’un bruit

gaussien. Nous pouvons remarquer que les barres d’erreurs deviennent de plus en plus importantes

à mesure que la valeur du SNR baisse. On note que les paramètres cinématiques deviennent di�ciles
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Figure 3.25: Moyenne et écart type des distributions des résidus du plateau (haut) et du gradient de

vitesse (bas) pour l’ensemble des 200 réalisations d’un bruit gaussien du modèle �duciel en fonction

du PSNR. Les erreurs représentées sont seulement statistiques.

à contraindre précisément pour des spectrogrammes à bas SNR (. 10). Nous soulignons également

un biais quant à la mesure du gradient de vitesse à très faible SNR. Cela suggère ainsi que la mesure

précise du champ de vitesse interne de la galaxie en spectroscopie sans fente n’est envisageable que

pour des données avec un SNR su�samment important (SNR& 20).

Au �nal, pour ce cas �duciel à la résolution du G102, nous avons montré qu’en utilisant une

approche forward, nous sommes en mesure de contraindre le redshift avec une précision statistique

σz/(1+z) ∼ 4× 10−4
à bas SNR (. 10) et jusqu’à σz/(1+z) . 2× 10−4

à plus haut SNR (& 20).

3.5 Études des erreurs systématiques

Dans cette section, nous allons étudier les di�érents e�ets qui peuvent impacter la mesure et la

précision des paramètres cinématiques et du redshift.

3.5.1 L’e�et du beam-smearing

Dans notre modèle, lorsque nous construisons le spectrogramme à partir du cube de données

C(r, λ) de la galaxie et de la loi de dispersion D(λ) dans l’équation (3.23), nous soulignons que le

terme de PSF P0 n’est pas présent car on suppose que ce dernier est déjà intégré au sein de l’image

large bande de la galaxie. Nous n’avons pas pris en compte l’e�et du beam smearing qui dégrade la

résolution cinématique à cause de la limitation de la résolution spatiale. En toute rigueur, il faudrait

construire un modèle de cube avec une résolution spatiale in�niment �ne avant d’appliquer la PSF.

Dans notre cas, nous avons construit le modèle de cube à partir d’un modèle de �ux déjà convolué
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Figure 3.26: Fraction de l’erreur systématique surw0 par degré d’erreur sur le PA relatif de la galaxie

pour un échantillonnage cinématique �xé à 774 km s
−1

px
−1

(résolution du grism G102) et plusieurs

valeurs de CVG w0 (mêmes caractéristiques que la �gure 3.4).

par la PSF (cf. équation (3.5)). Un tel choix de modélisation aura par conséquent une in�uence sur

les valeurs des gradients de vitesse mesurées par cette méthode.

3.5.2 Erreurs systématiques sur le gradient de vitesse dues au PA de la galaxie

Dans la mesure où le PA relatif et le CVG w0 sont dégénérés, ils induisent une distorsion simi-

laire des raies d’émission dans le spectrogramme. En di�érenciant l’équation (3.1) à un PA e�ectif

constant, nous pouvons estimer l’erreur systématique ∆w0 associée à une erreur sur le PA relatif

de la galaxie :

∆w0

∆PA
=
Rkin/s+ w0 sinPA

cosPA
. (3.26)

où on rappelle que s est la résolution spatiale de l’instrument. La �gure 3.26 montre l’évolution du

rapport ∆w0/∆PA en fonction du PA relatif de la galaxie pour plusieurs valeurs de CVG w0 et un

échantillonnage cinématique �xé à 774 km s
−1

px
−1

(∼ la résolution du grism G102). Nous notons

que l’erreur systématique sur le CVG est minimale pour des galaxies dont le PA relatif est proche

de la direction transverse de dispersion. Nous verrons en pratique que l’erreur typique sur le PA

relatif des galaxies (mesurée à partir des données photométriques des relevés du HST) est de l’ordre

de 0.5
◦

ce qui correspond à une erreur systématique sur le CVG de ∆w0 ∼ 70 km s−1 arcsec−1

dans le cas où w0 = 600 km s−1 arcsec−1
par exemple (courbe verte). Nous faisons remarquer que

même si statistiquement, le CVG semble être le mieux contraint dans les données de spectroscopie

sans fente, les erreurs systématiques par rapport au PA relatif sont relativement importantes.
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3.5.3 Rayon de transition versus rayon du disque

Comme mentionné au début de chapitre, il existe une compétition entre le rayon de transition de

la RC r0 et la taille caractéristique du disque de la galaxie rd. Pour étudier en détail cet e�et, nous

avons également construit des simulations avec les mêmes attributs que la simulation �ducielle

mais avec les caractéristiques morpho-cinématiques suivantes : rd/r0 = {0.5, 2} avec la taille de la

galaxie �xée à rd = 0.6 ′′ et v0 sin i = 250 km s−1
. Nous présentons les distributions marginalisées

sur 500 réalisations d’un bruit gaussien (à un PSNR=40) dans les �gures 3.27 et 3.28.

Si nous nous plaçons dans le cas favorable où r0 = 1/2rd, le plateau de vitesse de la courbe

de rotation est atteint à l’intérieur de l’extension photométrique de la galaxie et par conséquent, la

valeur du plateau de vitesse v0 sin i est bien contrainte (cf. �gure 3.27). Dans le cas moins favorable

où r0 = 2rd, le rayon de transition de la RC se situe en dehors de l’étendue du disque de la galaxie.

De ce fait, le plateau de vitesse de la RC v0 sin i a�ecte moins signi�cativement les raies d’émission

du spectrogramme et sera donc moins bien estimé (cf. �gure 3.28). Cependant, étant donné que

la partie interne du champ de vitesse (i.e. la rotation solide) est toujours au sein de l’extension du

disque, le CVG w0 sin i reste bien contraint dans les deux cas. De plus, on note que l’impact sur la

mesure du redshift est marginal.

Globalement, nous soulignons que le CVG w0 est statistiquement bien contraint au sein des

spectrogrammes même si le SNR est faible ou si la courbe de rotation atteint son maximum en

dehors de l’extension photométrique de la galaxie. Contrairement au maximum de la RC v0 qui

nécessite des observations en spectroscopie sans fente profondes (r & r0) pour sonder la partie

asymptotique de la RC.

3.5.4 Paramétrisation de la courbe de rotation avec la fonctionmulti-paramètres

Dans cette section, nous allons nous intéresser aux systématiques liés à l’ajustement du spec-

trogramme en modélisant la courbe de rotation avec la fonction tangente hyperbolique (tanh par la

suite). Pour ce faire, nous avons construit 500 spectrogrammes avec la fonction multi-paramètres
avec des réalisations d’un bruit gaussien (à PSNR=40). Nous avons choisi de simuler ces spec-

trogrammes avec v0 sin i = 250 km s−1
, w0 sin i = 420 km s−1 arcsec−1

, un degré de transition

a = 5 et les mêmes caractéristiques morphologiques et spectrales que la simulation �ducielle

(rd = r0 = 0.6 ′′). Ce choix représente une RC avec la même gradient interne w0, le même pla-

teau de vitesse mais une transition plus abrupte qu’avec la fonction tanh (cf. �gure 3.12).

Nous présentons dans la �gure 3.29 les résidus normalisés obtenus en ajustant le spectrogramme

avec la fonction tanh. Nous remarquons que les distributions des résidus normalisés de v0 sin i et

w0 sin i présentent des écarts par rapport à la loi gaussienne unitaire ce qui indique des biais. En

e�et, les moyennes (resp. les déviations standards) des pull sont plus grandes que zéro (resp. sont

légèrement inférieures à 1). Cela signi�e que le CVG w0 sin i est en moyenne surestimé à 0.78σ

et que les incertitudes correspondantes sont légèrement surestimés (car σ=0.83). Concernant le

plateau de vitesse v0 sin i, il est en moyenne légèrement surestimé (µ=0.35) et ses incertitudes le

sont également (σ=0.88).

Nous retrouvons ces biais dans la �gure 3.30, où nous avons représenté les RCs ajustées (avec le

modèle tanh) pour les 500 réalisations du spectrogramme (simulées avec le modèlemulti-paramètres).
En e�et, nous constatons que pour reproduire la forme de la RC simulée (courbe bleue) avec une

transition assez abrupte (a = 5), l’ajustement avec la fonction tanh a tendance à surestimer en
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Figure 3.27: Identique à la �gure 3.19 pour une simulation plus favorable avec un rayon de transition

de la RC deux fois plus faible que l’extension du disque de la galaxie : r0 = 1/2 rd. Par conséquent,

le plateau de vitesse est atteint au sein du disque, v0 est bien contraint, et la dégénérescence entre

v0 et w0 atténuée.

moyenne à la fois le CVG w0 et le plateau de vitesse (courbes rouges).
Nous pouvons ainsi estimer dans le cas de cette simulation avec la fonction multi-paramètres,

les erreurs systématiques liées à la mesure des paramètres cinématiques en ajustant le modèle de RC

avec la fonction tanh. Concernant le CVG, ce dernier est en moyenne estimé à 480 km s
−1

arcsec
−1

, ce

qui correspond à une surestimation systématique (en moyenne) de ∆w0 sin i ∼ 70 km s
−1

arcsec
−1

,

i.e. de 15%. Le plateau de vitesse v0 sin i est quant à lui, surestimé systématiquement en moyenne

de ∆v0 sin i ∼ 25 km s
−1

ce qui correspond à une surestimation de 10%.

En�n les résidus normalisés du redshift, des autres paramètres spectraux et de l’indice de la

distribution du �ux ne présentent pas de déviations notables par rapport à la loi normale unitaire.

Les distributions des pull de ces paramètres n’indiquent donc pas de traces de biais systématiques

lié à l’ajustement de la RC avec le modèle tanh.

Remarque sur les erreurs systématiques de v0 et w0

Nous soulignons que la fonction multi-paramètres permet avec seulement trois paramètres de

simuler précisément la forme des RCs observées à condition que les données puissent contraindre

une telle modélisation. En e�et, nous avons tenté d’ajuster les 500 spectrogrammes simulés ici avec

la fonction multi-paramètres. Cependant, puisque le degré de transition a est dégénéré avec v0 et

w0, a est pauvrement contraint (cf. �gure 3.31) et en moyenne a/∆a ∼ 1. Cela indique que les
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Figure 3.28: Identique à la �gure 3.19 pour une simulation avec un cas moins favorable où le maxi-

mum de la RC est atteint à l’extérieur du disque de la galaxie : r0 = 2 rd. Dans ce cas, le maximum

de la vitesse de rotation v0 sin i est moins bien contraint, le CVG w0 reste bien mesuré et il y a peu

d’impact sur la contrainte du redshift z.

données de spectroscopie sans fente ne sont pas assez contraignantes.

À l’inverse, Varidel et al. (2019) a été en mesure d’utiliser cette paramétrisation a�n de mesurer

à une haute précision la cinématique interne de 20 galaxies proches en utilisant des données de

haute qualité provenant du spectrographe à champ intégral SAMI.

A�n d’étudier plus précisément les systématiques liés à la mesure de la cinématique interne

des galaxies avec notre modèle tanh, il faudrait connaître la distribution réaliste des v0, w0 et a

(fonction multi-paramètres) pour des galaxies spirales à un redshift donné. Puis, il faudrait simuler

des spectrogrammes à partir de ces distributions et en�n ajuster ces derniers avec notre modèle

tanh. Nous pourrions par exemple dans un premier temps, utiliser les valeurs ajustées des 20 RCs

de Varidel et al. (2019).

Nous soulignons ici que bien que le CVG w0 soit statistiquement le plus "facile" à contraindre

en spectroscopie sans fente, c’est le paramètre qui semble a�ecté par le plus d’e�ets systématiques

(PA relatif, beam smearing, paramétrisation de la RC). Quand au maximum de la RC v0, il est in-

trinsèquement plus compliqué à mesurer statistiquement car son estimation précise requiert des

observations profondes (r & r0) ce qui n’est généralement pas le cas en spectroscopie sans fente.

Sa mesure reste toutefois moins entachée de systématiques.
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Figure 3.29: Histogramme des résidus normalisés pour l’ensemble des 500 réalisations du bruit

gaussien (PSNR=40) dont la cinématique est générée avec la fonction multi-paramètres et ajustée

avec la fonction tangente hyperbolique, pour les paramètres cinématiques, le redshift, les autres

paramètres spectraux et l’indice de la distribution du �ux η. Nous rappelons que la courbe noire en
pointillée représente la distribution normale unitaire N (0, 1).

3.6 Conclusions

Les données de spectroscopie sans fente sont intrinsèquement polluées par l’e�et d’auto-contamination

qui dégrade la résolution spectrale e�ective selon la taille de la galaxie. De ce fait, il est néces-

saire d’adopter une approche forward a�n de modéliser ces e�ets, mais également dans le but de

contraindre précisément le redshift et d’autres e�ets plus subtils tels que la cinématique interne des

galaxies. La cinématique en spectroscopie sans fente a pour e�et de distordre le spectrogramme au

niveau des raies d’émission. L’amplitude de cette distorsion dépend principalement de la dispersion

de l’instrument et de la vitesse de rotation maximale de la galaxie (cf. section 3.1).

Nous avons testé notre modèle sur des simulations à la résolution de l’instrument WFC3-G102

du relevé GLASS-HST. Cela a permis de mettre en évidence que l’approche forward fournit une

précision statistique du redshift de l’ordre de 1× 10
−4

contrairement aux méthodes inverses tradi-

tionnelles qui estiment le redshift à une précision > 3× 10
−3

(en incluant les systématiques). En�n,
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Figure 3.30: Représentation des 500 RCs ajustées avec la fonction tanh (en rouges) dans le but de

mesurer la RC des réalisations du spectrogramme simulé avec la fonction multi-paramètres (bleu).

Nous présentons également la moyenne de toutes les RCs ajustées (pointillés en noir). Nous notons

qu’en moyenne le gradient de vitesse w0 et le plateau de vitesse v0 sont surestimés.

nous avons étudié quelques e�ets pouvant altérer la mesure des paramètres cinématiques et du red-

shift tel que l’in�uence du PA relatif de la galaxie, le niveau de signal-sur-bruit, la compétition entre

la taille du disque rd et le rayon de transition de la courbe de rotation r0 et en�n la paramétrisation

de la courbe de rotation (cf. section 3.4 et 3.5).

Concernant l’estimation des paramètres cinématiques, la mesure précise du plateau de vitesse

v0 en spectroscopie sans fente nécessite des données profondes au-delà du rayon de transition de la

RC (r & r0) tandis que le gradient de vitesse est statistiquement bien contraint. Toutefois ce dernier

est entaché de biais systématiques ce qui complique sa mesure précise, contrairement au maximum

de la vitesse de rotation dont l’estimation présente moins de biais systématiques (cf. section 3.5.4).

Nous avons ainsi construit un modèle forward assez représentatif pour qu’il puisse être com-

paré à de vraies observations. Celui-ci nous semble assez pertinent puisque la résolution spatiale et

spectrale limitée des instruments du HST fait que les données ne peuvent contraindre des modèles

trop élaborés. Nous prévoyons par conséquent de grandes chances de succès concernant les mesures

des propriétés spectrales des galaxies (redshift, raie d’émission, continuum) et une amélioration im-

portante sur la précision statistique du redshift. Toutefois, du fait des di�érentes simulations, des

erreurs systématiques sur le CVG w0 et de l’échantillonnage cinématique limité des grisms G141 et

G102 (Rkin & 700 km s
−1

px
−1

), nous ne nous attendons pas à contraindre la cinématique pour l’en-

semble des galaxies des catalogues de GLASS et 3D-HST, mais pour un sous-échantillon de galaxies

spirales résolues et isolées.
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Figure 3.31: Identique à la �gure 3.19 avec un modèle �duciel construit avec la fonction multi-
paramètres (a = 5). On note que même si le CVG w0 et le plateau de vitesse v0 sont relativement

bien contraint, le degré de transition de la RC a n’est pas du tout bien estimé. De plus, du fait que

ce dernier est dégénéré avec v0 et w0, nous avons du limiter ses valeurs possibles (0 < a < 100)

durant l’ajustement. On remarque qu’il n’y a toutefois pas de biais sur l’estimation du redshift.
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Ce chapitre est dédié à l’application de notre modèle forward détaillé dans le Chapitre 3 sur les

observations des relevés GLASS et 3D-HST de la mission HST. Comme nous l’avons souligné précé-

demment, notre approche permet de construire un modèle prédictif de spectrogramme qui va être

comparé aux données de ces relevés a�n de tenter de mesurer la cinématique interne des galaxies.

Nous commencerons par présenter ces deux relevés et les critères de sélection que nous avons ap-

pliqué pour obtenir notre échantillon d’étude. Nous détaillerons les résultats de l’ajustement sur

les spectrogrammes. Par la suite, nous présenterons des extensions de notre modèle forward en

ajustant simultanément plusieurs raies d’émission au sein d’un même spectrogramme ou encore en

ajustant conjointement les spectrogrammes observés sous des angles de dispersion di�érents pour

une même galaxie. En�n, nous présenterons des cas particuliers qui révèlent les limites de notre

modèle, nous discuterons des systématiques liées à notre modélisation, du gain sur la précision de

la mesure du redshift grâce à l’approche forward et de la mesure de cinématique en général en

spectroscopie sans fente.

99



100 Chapitre 4. Applications sur les relevés HST

Figure 4.1: Courbes de transmission des grisms G141, G102 et G800L et des �ltres photométriques

WFC3/F140W and ACS/F814W (utilisés pour l’image de référence pour la calibration en longueur

d’onde). Les bandes colorées indiquent la répartition des redshifts selon la raie d’émission de la

galaxie. Figure de Brammer et al. (2012).

4.1 Les données des relevés 3D-HST et GLASS

4.1.1 Présentation des relevés

4.1.1.1 GLASS

Le relevé GLASS est un programme du HST de 140 orbites qui mesure des spectrogrammes à

partir de grism sur le champ de dix amas de galaxies massifs à des redshifts 0.14 < z < 0.75,

pour des sources Hα (Schmidt et al., 2014; Treu et al., 2015). Ce relevé a pour but d’étudier la dé-

pendance de l’environnement sur l’évolution des galaxies, mais aussi d’étudier l’accrétion du gaz et

de la formation stellaire en traçant spatialement les gradients de métallicité dans les galaxies. Pour

cela, ce relevé utilise l’instrument WFC3 en couvrant le domaine spectral allant de 7500 à 17 500 Å

en utilisant à la fois le grism G141 (que nous détaillerons dans la section 4.1.1.2) et le grism G102

(cf. �gure 4.1) a�n d’observer la partie centrale des amas. Des observations parallèles en utilisant

l’instrument ACS et le G800L sont également réalisées. Contrairement au relevé 3D-HST, les spec-

trogrammes du relevé GLASS sont observés sous deux angles de dispersion presque orthogonaux

((90± 10)°) pour réduire l’inter-contamination. Cela résulte en un catalogue de 1272 redshifts à

une magnitude MAB ≤ 26 1
(et 1060 redshifts à MAB ≤ 24). Le grism G102 du WFC3 couvre

le domaine spectral de 7500 à 11 500 Å avec une dispersion de 24.5 Å px
−1

résultant en un pouvoir

spectral R ∼ 195 dans les spectres à l’ordre 1. Nous soulignons que dans les spectrogrammes la

dispersion e�ective est deux fois plus grande (12.25 Å px
−1

) car ces derniers ont été rééchantillon-

nés. La réduction des données de ce relevé a utilisé les algorithmes du relevé 3D-HST (Brammer

et al., 2012) et la mesure du redshift a été faite par un ajustement conjoint sur le spectrogramme 2D

et les redshifts photométriques (Momcheva et al., 2016).

Nous présentons dans la �gure 4.2, les résultats typiques fournis par le relevé GLASS. L’image

large bande est obtenue grâce au �ltre F140W de l’instrument WFC3 qui couvre les bandes J et

1. Les magnitudes MAB (utilisés dans GLASS) et JHIR (mentionnées dans 3D-HST) sont équivalentes : il s’agit de

magnitudes calculées dans les bandes photométriques de l’infrarouge avec le �ltre F140W.
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H (cf. �gure 4.1), et le grism G102 fournit le spectrogramme à l’ordre 1. La réduction des données

permet de fournir le modèle de contamination de celui-ci mais également le modèle utilisé pour

mesurer le redshift et la carte des résidus. Cette dernière met en évidence que le modèle construit

par ce relevé n’est pas su�sant pour expliquer les données de part la structure présente à la position

de la raie Hα. Nous pouvons aussi noter un e�et de "dipôle" due à une loi de dispersion erronée

d’un pixel environ dans la direction transverse de dispersion. Nous verrons que le paramètre de

nuisance ∆y introduit dans la section 3.3 nous permettra de prendre en compte cette erreur sur la

loi de dispersion.

4.1.1.2 3D-HST

Le relevé 3D-HST est un programme de 248 orbites du télescope HST. Ce relevé a permis de

mesurer des spectrogrammes grâce au grism G141 de l’instrument WFC3 dans quatre des cinq

champs profonds extragalactiques du relevé CANDELS (Grogin et al., 2011; Koekemoer et al., 2011) :

EGS/AEGIS, COSMOS, UKIDSS-UDS, GOODS-South entre 2010 et 2012 (Brammer et al., 2012). Le

relevé a également ajouté les observations du cinquième champ de CANDELS : le GOODS-North

à partir des données du relevé AGHAST. Le relevé 3D-HST a été conçu a�n d’étudier la forma-

tion des galaxies à 1 < z < 3.5 tels que les processus qui régulent la formation des étoiles dans

les galaxies massives, le rôle de l’environnement dans les populations de galaxies ou encore ré-

soudre spatialement et spectralement la croissance des disques et des bulbes. Pour répondre à ces

questions, 3D-HST couvre au total plus de 625 arcmin
2

de champs extragalactiques qui ont été

largement étudiés par le passé et aideront à l’interprétation des données photométriques et spec-

troscopiques du relevé 3D-HST. Ce dernier constitue ainsi le plus grand relevé de spectroscopie sans

fente disponible aujourd’hui résultant en un catalogue de plus de 95 684 redshifts à une magnitude

JHIR ≤ 26 2
et 22 548 redshifts avec JHIR ≤ 24 et une détection du continuum. Le grism G141

du WFC3 est l’élément dispersif principal du relevé 3D-HST. Ce grism couvre le domaine spectral

allant de 10 000 à 17500Å (cf. tableau 3.1) avec une dispersion moyenne de 46.5 Å px
−1

équivalent

à un pouvoir de résolution R ∼ 150 dans le premier ordre dispersé. Nous soulignons que dans

les spectrogrammes, la dispersion e�ective est deux fois plus grande (23 Å px
−1

) car ces derniers

ont également été rééchantillonnés. Ce relevé a aussi observé avec un mode parallèle avec le grism

G800L de l’instrument ACS couvrant les longueurs d’onde de 5500 à 10500Å. Dans la �gure 4.1 sont

illustrées les courbes de transmission des grisms G141 et G800L mais également celles des �ltres

photométriques F140W et F814W des instruments WFC3 et ACS. Nous pouvons remarquer que le

grism G141 permet de mesurer des raies Hα pour des objets à 0.7 < z < 1.5 et des raies [O iii] à

1.2 < z < 2.3. La spectroscopie parallèle du grism G800L permet ainsi d’étendre la sensibilité de la

raie Hα du relevé à z = 0. Plus de détails à propos de ce relevé, des stratégies d’observation et de la

réduction des données sont décrits dans van Dokkum et al. (2011); Skelton et al. (2014); Momcheva

et al. (2016).

Nous présentons dans la �gure 4.3, les résultats fournis par le relevé 3D-HST pour une galaxie

du champ AEGIS. Nous pouvons également noter que la carte des résidus montre une structure

à la position de la raie Hα témoignant d’un modèle non su�sant pour expliquer précisément les

données observées.

2. Les magnitudes MAB (utilisés dans GLASS) et JHIR (mentionnées dans 3D-HST) sont équivalentes : il s’agit de

magnitudes calculés dans les bandes photométriques de l’infrarouge (F140W).
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Figure 4.2: Galaxie 1134 de l’amas MACS1423 du sondage GLASS observée avec le grism G102.

Haut gauche : photométrie large bande prise avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3.Haut droite :
spectre 1D de la galaxie extrait par sommation optimale du spectrogramme 2D. La raie principale est

la raie Hα et la raie secondaire représente le doublet [S ii]. De haut en bas : spectrogramme (décon-

taminé) de la galaxie, modèle de contamination, modèle 2D du spectrogramme et carte des résidus

(données−modèle). L’ensemble des quatre �gures mentionnées précédemment est normalisée par

rapport à la valeur maximale du spectrogramme de la galaxie.
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Figure 4.3: Identique à la �gure 4.2 pour la galaxie 19843 du champ extragalactique AEGIS du relevé

3D-HST.
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Au �nal, nous soulignons la complémentarité des relevés 3D-HST et GLASS qui permettent de

sonder des galaxies émettrices de la raie Hα (resp. [O iii]) dans les larges gammes de redshift :

0.15 < z < 1.7 (resp. 0.5 < z < 2.5, cf. �gure 4.1).

4.1.2 Sélection du sous-échantillon d’étude

Comme nous l’avons mentionné dans le Chapitre 3, nous nous attendons à une signature de la

cinématique des galaxies relativement faible dans les spectrogrammes des relevés de HST du fait

d’un échantillonnage cinématique limité (Rkin & 700 km s−1 px−1
). Par conséquent, nous ne nous

attendons pas à pouvoir mesurer la cinématique interne pour tous les objets de ces sondages. Nous

avons donc appliqué certains critères de sélection sur les catalogues de GLASS
3

et 3D-HST
4

a�n

d’obtenir les galaxies les plus prometteuses. Les critères sont les suivants :

• raie Hα : 0.14 < z < 0.75 (avec le G102) et 0.52 < z < 1.66 (G141)

• raie [O iii] : 0.50 < z < 1.30 (G102) et 0.99 < z < 2.50 (G141)

• MAB < 22 (≡MF140W )

• re > 0.6 ′′ ∼ 5 px (résolution spatiale du WFC3 de 0.13 arcsec px
−1

)

• 20◦ < i < 80◦

• Fline > 25× 10−17 erg s−1 cm−2
et Fline/σ(Fline) > 15 (seulement 3D-HST)

• Q > 3 (seulement GLASS)

Les deux premiers critères permettent de sélectionner les galaxies qui émettent la raie Hα ou [O iii]

et que celles-ci tombent dans la gamme spectrale des grisms G102 et G141. Les conditions sur la

magnitude et la taille permettent d’avoir des objets résolus spatialement et assez brillants. Cela

permettra d’estimer précisément le PA relatif de ceux-ci sur leurs images en large bande dont nous

rappelons que sa mesure est essentielle a�n de contraindre la cinématique interne des galaxies.

La coupure sur l’inclinaison (20° < i < 80°) est réalisée a�n d’obtenir des objets modérément

inclinés : les galaxies vues de face (i = 0°) n’ont pas de champ de vitesse apparent et il devient donc

di�cile de le mesurer précisément tandis que les galaxies vues de coupe sont généralement assez

mal modélisées par un disque �n et froid en rotation. Après quoi, les critères sur l’intensité de la

raie et de son erreur sont choisis pour obtenir des raies d’émission discernables du continuum et

avec un important niveau de détection pour les sources du catalogue du sondage 3D-HST. En�n, du

fait que les intensités des raies n’ont pas été fournis par le relevé GLASS, l’équivalent des coupures

faites sur les galaxies de 3D-HST est donné par la condition Q > 3. En e�et, ce facteur de qualité
Q permet de sélectionner des objets avec des redshifts spectroscopiques �ables du relevé GLASS :

Q > 3 signi�e que soit une raie d’émission importante a été signi�cativement détectée ou alors

que plusieurs raies d’émission ont été mesurées avec un grand SNR.

Nous présentons dans les �gures 4.4 et 4.5 les distributions des paramètres de sélection pour les

catalogues complets des relevés 3D-HST et GLASS ainsi que celles après avoir e�ectué les critères

de sélection pour des sources Hα et [O iii]. Pour le relevé 3D-HST : sur les 33 500 galaxies Hα et

[O iii] pré-sélectionnés avec MAB < 26, nous avons obtenu 229 sources Hα et 28 sources [O iii].

Concernant le relevé GLASS, sur les 800 sources Hα et [O iii] (avec MAB < 26), les critères ci-

dessus ont pré-sélectionné 79 galaxies émettrices de Hα et 50 sources [O iii]. Nous soulignons que

3. https ://archive.stsci.edu/prepds/glass/

4. https ://3dhst.research.yale.edu/Data.php
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Figure 4.4: Distributions des paramètres de sélection sur le catalogue complet du relevé de 3D-HST

(bleu). Nous présentons les distributions des sous-échantillons des sources Hα (orange) et [O iii]

(vert) pour lesquelles la cinématique est susceptible d’être mesurée. L’intégrale de chaque distribu-

tion est normalisée par rapport à 1.

ce sont principalement les coupures sur l’intensité des raies et leurs largeurs (pour 3D-HST) et

sur le facteur de qualité (pour GLASS) qui réduisent le plus l’échantillon de galaxies. Dans une

moindre mesure, ce sont en�n les coupures sur la magnitude et la taille qui diminuent la taille de

l’échantillon.

À cela s’ajoute une inspection visuelle des spectrogrammes 2D pour toutes les galaxies de notre

échantillon sélectionné. Cela permet de trouver et d’écarter les spectres contaminés, les potentielles

raies d’émission non détectées et autres problèmes liés aux données. En�n, nous avons également

examiné les images en photométrie large bande a�n de retirer de notre sélection les galaxies pré-

sentant des distributions spatiales du �ux trop asymétriques, les objets en cours de fusion ou encore

les galaxies avec des structures complexes qui ne peuvent être prise en compte par la géométrie de

notre modèle.

Au �nal, ce processus de sélection nous fournit 87 galaxies (57 sources Hα, 11 [O iii] et 19

présentant à la fois une raie Hα et [O iii]) pour le relevé 3D-HST et 28 galaxies (24 Hα, 2 [O iii] et

2 Hα+[O iii]) concernant le relevé GLASS.

4.1.3 Méthode d’ajustement

A�n de sonder la cinématique à partir des spectrogrammes, nous avons adopté la procédure

suivante :
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Figure 4.5: Identique à la �gure 4.4 pour le relevé GLASS.

1. L’angle de position relatif de la galaxie est estimé à partir d’un ajustement de Sersic sur l’image

large bande (obtenue avec le �ltre F140W de l’instrument WFC3 pour les relevés GLASS et 3D-

HST), et est �xé pour la suite. Un ajustement du spectre 1D estimé par sommation optimale

du spectrogramme 2D est aussi réalisé a�n d’avoir une estimation des paramètres spectraux.

2. Un ajustement du spectrogramme avec un modèle sans cinématique est réalisé a�n de four-

nir une estimation des paramètres spectraux et de nuisance (tel que le décalage de la loi de

dispersion suivant la direction transverse de dispersion ∆y).

3. L’ajustement �nal en incluant la cinématique interne de la galaxie est alors appliqué en utili-

sant les estimations précédentes comme conditions initiales. Du fait de potentielles corréla-

tions entre les paramètres cinématiques et les autres paramètres, l’ensemble des paramètres

est libre durant cet ajustement.

4. En�n, nous calculons la p-value à partir du χ2
du meilleur ajustement pour le modèle sans

et avec cinématique a�n de quanti�er l’amélioration de l’ajustement en ajoutant deux para-

mètres cinématiques (v0,w0). Finalement, la p-value est convertie en un z-score de la détection

de la cinématique, qui est exprimée en σ (cf. section 3.4.3).

4.2 Analyse du relevé GLASS

Nous rappelons que le relevé GLASS a observé en utilisant le grism G141 (Rkin ∼ 1020 km s−1 px−1
)

mais aussi le grism G102 (Rkin ∼ 770 km s−1 px−1
).
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4.2.1 Cinématique avec la raie Hα

L’ajustement de notre modèle consiste à minimiser la fonction χ2
(dé�ni par l’équation (3.24))

qui est calculée sur une région rectangulaire de 40 × 60 pixels autour de la raie d’émission d’in-

térêt (Hα ici). Nous présentons ici un ajustement en particulier pour illustrer une détection forte

de la cinématique interne de la galaxie #1134 du relevé GLASS observée avec le G102. Cette ga-

laxie a un complexe d’émission Hα+[N ii]+[S ii], une taille du disque rd = 0 .
′′47 = 3.6 px. Les

ajustements sans et avec cinématique sont présentés dans la �gure 4.6. Nous pouvons noter que

la carte des résidus sans cinématique présente une structure cohérente au niveau de la position

de la raie Hα, qui disparaît presque entièrement dans la carte des résidus avec cinématique ; ce

qui laisse penser que la structure résiduelle était bien une signature du champ de vitesse de la ga-

laxie. Les paramètres cinématiques ajustés et leurs erreurs statistiques sont les suivantes : v0 sin i =

(205± 28) km s−1
, w0 sin i = (242± 28) km s−1 arcsec−1

correspondant à un rayon de transition

r0 = 0 .
′′84 = 6.5 px ' 1.75 rd. L’amélioration du χ2

entre les deux modèles (sans et avec cinéma-

tique) correspond à une détection à 12.7σ (p-value ∼ 5× 10−37
) de la signature de la cinématique.

Nous soulignons que l’ajustement sans cinématique fournit une contrainte statistique sur le

redshift de z = 0.55237± 0.00016 qui en rajoutant la cinématique dans le modèle s’améliore pour

atteindre une précision de l’ordre de 10
−5

: z = 0.55201 ± 0.00002. Nous résumons les résultats

obtenus sur les paramètres principaux du modèle dans le tableau 4.1. L’incertitude totale (compre-

nant les erreurs statistiques et systématiques) sur les redshifts mesurés avec les sondages GLASS

et 3D-HST est en moyenne σz ≈ 0.003(1 + z) (Momcheva et al., 2016). En comparaison, notre

approche forward (sans ou avec) cinématique permet d’avoir une précision (statistique seulement)

sur le redshift à un ordre de grandeur supplémentaire (10
−4

). Nous pouvons aussi noter que l’ajout

de la cinématique dans le modèle permet de mieux contraindre non seulement le redshift mais les

autres paramètres spectraux. Par exemple, l’intensité du doublet [N ii] est mieux mesurée. Nous

retrouvons également ce résultat dans la �gure 4.7 où sont présentées les matrices de corrélation

pour le modèle sans et avec cinématique. En e�et, nous notons que l’inclusion de la cinématique

dans le modèle permet de lever les dégénérescences qui existent entre les amplitudes des raies Hα et

[N ii]. De plus, nous pouvons remarquer la corrélation entre le CVG w0 et la largeur des raies σ qui

traduit l’e�et du beam smearing mentionné dans le Chapitre 3. En�n, on peut noter une corrélation

entre le paramètre corrigeant la loi de dispersion ∆y et le redshift z pour ce spectrogramme. Nous

soulignons qu’une approche forward pour la calibration en longueur d’onde pourrait améliorer voir

même corriger le paramètre de nuisance ∆y. De plus, une telle approche pourrait permettre d’obte-

nir une erreur systématique sur le redshift du même ordre de grandeur que l’incertitude statistique

obtenue ici.

Dans la �gure 4.8, nous présentons la reconstruction du spectre de la galaxie pour les modèles

sans et avec cinématique et la comparons à l’approche traditionnelle d’extraction inverse. Nous

illustrons ainsi la prise en compte de l’e�et d’auto-contamination avec notre modèle forward : la

résolution spectrale e�ective ne dépend plus de l’extension spatiale de l’objet, même en l’absence de

la modélisation de la cinématique. Notre modèle permet de résoudre partiellement (voir totalement

avec le modèle incluant la cinématique) les raies Hα+[N ii] ainsi que le doublet [S ii]. Comme nous

l’avons vu, la cinématique permet d’enlever les dégénérescences entre les paramètres spectraux du

modèle.

Dans les sections suivantes, nous allons présenter quelques cas illustrant des extensions pos-

sibles du modèle tels que l’ajustement simultané de plusieurs régions de raies d’émission sur un
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Figure 4.6: Haut à gauche : champ de vitesse ajusté v(r) (contours) superposé à l’image F140W

B(r) (gris) de la galaxie #1134 du relevé GLASS. Haut à droite : spectrogramme observé (gris) et

modèle ajusté (contours, normalisé par rapport à la valeur maximale des données), centrés sur le

complexe de raies d’émission Hα+[N ii]+[S ii]. Les lignes rouges pointillées représentent la courbe

de rotation ajustée à la position de la raie Hα. Étant donné que l’échantillonnage cinématique vaut

Rkin ∼ 700 km s
−1

px
−1

, le décalage induit par la cinématique n’est que de ∼ ±0.5 px dans ce cas.

Bas à gauche : carte des résidus pour le modèle sans cinématique. Bas à droite : carte des résidus

pour le modèle avec cinématique. La croix noire représente le PA relatif de la galaxie à la position

de la raie Hα et les points noirs la trace spectrale. La baisse dans le χ2
correspond à une détection

signi�cative à 12.7σ de la signature cinématique interne de la galaxie.

même spectrogramme et l’ajustement conjoint de deux spectrogrammes d’une même galaxie obte-

nus sous di�érents angles de dispersion.

4.2.2 Ajustement simultanée de di�érentes raies d’émission

Dans le cas où plusieurs raies d’émission telles que Hα et [O iii] sont détectées dans le spec-

trogramme, nous pouvons appliquer un ajustement conjoint sur les régions des raies d’émission

en minimisant le χ2
total dé�ni comme : χ2 = χ2(Hα) + χ2([O iii]) où chaque contribution est

calculée sur sa région respective. Chacune de ses composantes partage les mêmes paramètres intrin-

sèques de la galaxie (redshift, v0 sin i, w0 sin i, intensités et largeur des raies etc.), avec l’exception

du niveau du continuum C0 et du décalage le long de la direction de dispersion transverse ∆y qui

peuvent être di�érents. Ce choix d’incorporer deux paramètres ∆y([O iii]) et ∆y(Hα) di�érents
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Table 4.1: Comparaison entre la mesure du redshift du relevé GLASS et notre approche forward
(sans et avec cinématique) pour la galaxie #1134 observée avec le grism G102. Les incertitudes

présentées ici sont purement statistiques, à l’exception de la précision sur le redshift mesuré par

GLASS où σz ≈ 0.003(1 + z) (stat.+syst.) (Momcheva et al., 2016). Nous faisons remarquer que le

sondage GLASS ne fournit pas les intensités et la largeur des raies d’émission.

Galaxie #1134 GLASS Forward (sans cin.) Forward (cin.)

Grism 102

PA relatif = (4.6± 0.4)
◦

Rkin=700 km s
−1

px
−1

z 0.55000 ± 0.00465 0.55237 ± 0.00016 0.55201 ± 0.00002

z-score (1) 12.7

v0 sin i (2) – – 205 ± 28

w0 sin i (3) – – 242 ± 28

∆(w0 sin i) (4) – – 40

AHα [a.u.] – 67.6 ± 4.7 55.9 ± 2.8

A[N ii] [a.u.] – 9.4 ± 5.0 15.4 ± 2.3

A[S ii] [a.u.] – 28.1 ± 2.4 27.1 ± 2.4

σ [Å] – 9.7 ± 1.8 2.9 ± 0.1

η – 1.09 ± 0.04 1.02 ± 0.02

(1) Niveau de détection de la cinématique interne de la galaxie (en σ) ; (2) maximum de la vitesse de

rotation en km s
−1

; (3) gradient central de vitesse en km s
−1

arcsec
−1

; (4) erreur systématique sur le

CVG w0 due au PA relatif (cf. équation (3.26)) et en tenant compte de l’inclinaison i.

z
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σ
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Figure 4.7: Matrices de corrélations pour les modèles sans (gauche) et avec cinématique (droite)
pour la galaxie 1134 du relevé GLASS.
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Figure 4.8: Comparaison de l’extraction inverse et du modèle forward pour estimer le spectre 1D

de la galaxie 1134 du relevé GLASS. Nous présentons une extraction backward (bleu), et les spectres

1D reconstruits à partir de notre approche forward avec un modèle sans cinématique (orange) et

avec cinématique (vert). On note que notre modèle permet de résoudre partiellement le complexe

Hα+[N ii]+[S ii] avec le modèle sans cinématique et entièrement en incluant la cinématique.

est justi�é par le fait que la correction de la loi de dispersion avec la même constante sur l’ensemble

du spectrogramme n’est pas su�sante dans certains cas pour corriger à la fois la région de la raie

[O iii] et Hα. Nous allons voir que l’ajustement conjoint sur ces deux régions permet de contraindre

encore mieux les paramètres intrinsèques de la galaxie.

Nous présentons l’exemple de cette approche sur la galaxie #451 du relevé GLASS. Nous pré-

sentons l’ajustement conjoint des raies Hα et [O iii] sans et avec cinématique dans la �gure 4.9.

Nous pouvons déjà souligner que l’ajout de la cinématique dans les deux régions d’émission per-

met d’obtenir des structures des résidus plus homogènes. Cette baisse de 5089-4909=180 du χ2
total

en ajoutant les deux paramètres cinématiques correspond ainsi à une détection signi�cative de la

cinématique à 13.2σ.

Nous faisons toutefois remarquer que les résidus de la raie [O iii] avec l’ajout de la cinématique

ne sont pas aussi homogènes que ceux de la raie Hα. Cela est probablement due au fait que nous

avons supposé ici que l’indice de la distribution du �ux η était le même pour les raies Hα et [O iii].

Cependant, nous ne savons pas a priori si cela est véri�é : les distributions spatiales du [O iii] et

du Hα ne sont pas nécessairement les mêmes. Cela suggère dans ce cas, que la distribution du

continuum (qui semble relativement bien modéliser la distribution du Hα) modélise moins bien la

distribution du [O iii].

A�n de quanti�er le gain en terme de contrainte statistique sur les paramètres du modèle avec

cet ajustement conjoint, nous avons comparé celui-ci par rapport à l’ajustement individuel de la
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Figure 4.9: Haut : spectrogramme (gris) de la galaxie #451 de l’amas MACS2129 du relevé GLASS

observé avec le grism G141 pour laquelle le complexe Hα et le doublet [O iii] ont été ajustés simul-

tanément. Milieu : Carte des résidus pour le modèle sans cinématique centré sur le doublet [O iii]

(gauche) et le complexe Hα+[N ii]+[S ii] (droite). Bas : Carte des résidus pour le modèle avec ciné-

matique. La baisse dans le χ2
total correspond à une détection conjointe signi�cative à 13.2σ de la

cinématique de la galaxie.

raie OIII (sans cinématique) et de la raie Hα (avec et sans cinématique). Nous résumons dans le

tableau 4.2 les di�érents ajustements ([O iii] seule, Hα seule et Hα+[O iii]) avec et sans cinématique.

Nous pouvons déjà souligner que l’ajout de la région du doublet [O iii] permet d’avoir une meilleure

détection de la cinématique et une légère amélioration sur la précision sur le redshift. Cet ajustement

conjoint permet par exemple de résoudre l’amplitude du doublet [N ii] et fournit globalement de

meilleures contraintes statistiques sur tous les paramètres du modèle (tels que l’amélioration sur
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la mesure de l’intensité du doublet [O iii]). Nous notons que l’approche forward sans cinématique

en combinant les régions Hα et [O iii] permet d’avoir une précision (statistique) sur le redshift

environ deux fois meilleure que les ajustements individuels (sans cinématique) sur chaque raie.

Quant au modèle forward avec cinématique, il permet de contraindre statistiquement le redshift à

une précision de σz = 5× 10−5
(en combinant les régions Hα+[O iii]) en comparaison aux erreurs

(stat.+syst.) mesurées par le relevé GLASS qui fournit σz = 7.8× 10−3
.

Au �nal, l’ajustement conjoint forward (avec ou sans cinématique) fournit de meilleures préci-

sions sur les paramètres du modèle puisque la galaxie possède la majorité de ces propriétés intrin-

sèques identiques dans les régions de ces raies d’émission.

4.2.3 Ajustement conjoint sur deux spectrogrammes d’une même source

4.2.3.1 Ajustements individuels sur les paires de spectrogrammes

On rappelle que chaque galaxie du relevé GLASS a été observée sous deux angles de dispersion

di�érents, ce qui résulte en la donnée de deux spectrogrammes par objet. Ainsi, nous pouvons

d’abord, pour une même galaxie, ajuster ses deux spectrogrammes de façon indépendante. Cela

permettra d’avoir une estimation des erreurs systématiques liées à l’observation sous deux angles

de dispersion.

Après avoir ajusté les 24 sources Hα et les 2 galaxies émettant du [O iii], nous avons obtenu 5

galaxies Hα et 2 galaxies [O iii] pour lesquelles l’ajustement avec cinématique a convergé avec des

paramètres cinématiques relativement contraints. Nous faisons remarquer que l’ajustement avec

cinématique ne converge pas systématiquement pour diverses raisons : à cause d’importantes cor-

rélations entre les paramètres du modèle ou encore car que le minimiseur utilisé (MINUIT2) n’est

parfois pas en mesure de calculer la matrice de covariance et donc de dériver les erreurs associées.

Nous présentons les contraintes sur les paramètres cinématiques et le redshift dans la �gure 4.10

pour les deux angles de dispersion par source. La dispersion au sein de la distribution des paramètres

cinématiques donnent ainsi une indication sur l’erreur systématique liée à l’observation sous deux

directions.

Par la suite, nous allons nous intéresser à une galaxie dont les paramètres cinématiques sont

compatibles et dont les ajustements présentent une importante détection de la cinématique dans

les deux directions de dispersion. Nous allons ainsi nous concentrer sur la galaxie #399 qui est

une source [O iii] et dont la détection de la cinématique a été mesurée respectivement à 14.7σ et

21.6σ pour chaque direction de dispersion. Nous présenterons alors l’ajustement conjoint sur les

deux spectrogrammes pour cette galaxie a�n de mieux estimer les paramètres du modèle et leurs

erreurs.

4.2.3.2 Illustration de l’extraction backward sur la galaxie #399

Nous présentons ici l’approche traditionnelle (backward) dans ce cas où deux spectrogrammes

ont été observés pour une même source. La méthode inverse consiste dans ce cas à extraire le spectre

1D de chaque spectrogramme par une sommation optimale dans la direction transverse de disper-

sion et de moyenner ceux-ci pour avoir une estimation du spectre 1D de la galaxie. En�n le redshift

et les autres quantités spectrales sont ajustés sur ce spectre moyenné. Les résultats de cet ajustement

sont données dans le tableau 4.3. Nous présentons dans la �gure 4.11, la comparaison entre une telle

reconstruction et notre approche forward (pour le modèle avec cinématique). Nous remarquons que
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Figure 4.10: Contraintes sur les paramètres cinématiques (v0 sin i,w0 sin i) et le redshift z. Celles-ci

ont été obtenues avec les ajustements individuels du modèle avec cinématique sur les deux spec-

trogrammes de chaque galaxie de notre sous-échantillon du relevé GLASS. Les contraintes sur les

sources Hα (resp. [O iii]) sont en bleu (resp. orange). Les erreurs présentées ici sont uniquement

statistiques.

la raie principale du doublet [O iii] est di�érente dans chacun des spectres extraits individuellement

(nous y reviendrons par la suite). De plus, tous les spectres extraits de cette manière présentent une

raie d’émission large du fait que cette approche ne tient pas compte de la taille de galaxie. En�n,

l’ajustement du spectre backward �nal contraint le redshift à z = 1.69088± 0.00124 et la largeur

des raies à une valeur de σ =(43.4± 6.2) Å (cf. tableau 4.3).

4.2.3.3 Ajustement conjoint forward

De la même manière que pour les observations de plusieurs raies d’émission au sein d’un spec-

trogramme, nous pouvons appliquer un ajustement conjoint sur les deux spectrogrammes (avec des

directions de dispersion perpendiculaires) pour des mêmes sources du relevé GLASS. L’ensemble

des paramètres du modèle décrivant les propriétés intrinsèques sont les mêmes à l’exception du

paramètre ∆y qui est a priori di�érent dans chaque spectrogramme.

Nous soulignons que nous avons observé des incohérences dans la loi de dispersion entre les

deux spectrogrammes suivant la composante longitudinale. Cela génère alors un décalage pouvant

aller jusqu’à ∼ 15 Å qui se traduit par une estimation du redshift di�érente pour chaque spectro-

gramme rendant de ce fait la mesure simultanée de la cinématique interne impossible. Nous avons

donc corrigé cette erreur de calibration, en introduisant un autre paramètre de nuisance qui est le

décalage de la solution en longueur d’onde ∆x (en Å) telle que la longueur d’onde ajustée d’une

raie d’émission soit la même dans chaque spectrogramme :

λ± = (1 + z)λe ±∆x/2 (4.1)

où λ± est la longueur d’onde donnée par la loi de dispersion de chaque spectrogramme, z est le

redshift conjoint e�ectif ajusté et λe est la longueur d’onde dans le référentiel au repos.

Nous sommes maintenant en mesure de construire un modèle décrivant les deux spectrogrammes

d’une même galaxie observée avec le relevé GLASS et d’ajuster simultanément ce modèle en mini-

misant le χ2
conjoint dé�nit par : χ2 = χ2(PA1) + χ2(PA2), où chaque χ2(PAi) est la fonction

décrite par l’équation (3.24) calculée pour chaque spectrogramme.
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Table 4.3: Identiques au tableau 4.1 en comparant ici les ajustements basés sur une extraction in-

verse et notre modèle forward conjoint (sans et avec cinématique) pour la galaxie #399 du relevé

GLASS observée avec le grism G141 (Rkin=1000 km s
−1

px
−1

). Les incertitudes présentées ici sont

seulement statistiques. La vitesse de rotation v0 (resp. le CVG w0) est exprimée en km s
−1

(resp. en

km s
−1

arcsec
−1

).

Galaxie #399 Backward extraction Forward x 2 PA (sans cin.) Forward x 2 PA (cin.)

PA=52.2±0.4 [degrés]

z 1.69088 ± 0.00124 1.69413 ± 0.00025 1.69419 ± 0.00006

z-score – – 25.5σ

v0 sin i – – 287 ± 15

w0 sin i – – 605 ± 32

∆(w0 sin i) – – 125

A[O iii] [a.u.] 81.6 ± 9.9 100.8 ± 1.6 96.9 ± 1.5

σ [Å] 43.4 ± 6.2 9.9 ± 0.5 6.4 ± 0.1

η – 1.086 ± 0.005 1.048 ± 0.005

Nous illustrons cet ajustement conjoint sur la galaxie #399 de l’amas MACS0717 du relevé

GLASS, présentant un doublet d’émission [O iii] et mesurée avec une taille caractéristique du disque

rd = 0.44 ′′ ≈ 3.5 px. Cela a permit de fournir une meilleure détection de la cinématique interne de

la galaxie à un niveau de 25.5σ. Pour comparaison, nous rappelons que l’ajustement individuel des

spectrogrammes pour chaque direction a donné une détection de la cinématique respectivement à

14.7σ et 21.6σ. Nous présentons dans la �gure 4.12 la carte des résidus sans et avec cinématique

dans chaque spectrogramme pour cet ajustement conjoint. Nous notons que dans le premier spec-

trogramme (image du haut), la structure importante visible dans la carte des résidus est due à une

décontamination incomplète. Toutefois, du fait que cette pollution du signal est située à l’extérieur

de l’étendue spatiale de la galaxie, elle n’a�ecte pas le modèle ajusté et augmente simplement la

valeur du χ2
�nal.

L’ajustement simultané donne les résultats suivant pour les paramètres cinématiques : v0 sin i =

(287± 15) km s−1
, w0 sin i = (605± 32) km s−1 arcsec−1

correspondant à un rayon de transition

r0 = 0.47 ′′ ' rd. Au �nal, nous déterminons un redshift e�ectif z = 1.69419± 0.00006 en tenant

compte du décalage dans la direction de dispersion ∆x = (−1.01± 0.03) px. Il y a ainsi un décalage

d’environ 1 px entre les solutions de dispersion. Il est donc cruciale d’incorporer ce paramètre de

nuisance dans notre modèle a�n de contraindre des e�ets à une échelle inférieure au pixel.

Ce décalage explique la di�érence notable entre les deux spectres obtenus avec l’extraction

backward. Un tel e�et n’as pas été considéré dans cette approche inverse, parce que ces e�ets

(sous-pixels) sont di�cilement observables avec cette méthode. À l’opposé, nous soulignons que

notre approche forward (avec ou sans cinématique) permet de mieux contraindre le redshift : z =

1.69413 ± 0.0006 (resp. 1.69419 ± 0.00025) pour le modèle avec (resp. sans) cinématique. En�n,

notre approche permet de contraindre la largeur des raies à σ =(5.7± 0.3) Å (resp. (9.9± 0.5) Å)

avec la cinématique (resp. sans). Nous con�rmons ainsi d’une part que l’approche forward permet

de corriger des e�ets d’auto-contamination : la résolution spectrale e�ective ne dépend plus de la

taille de la galaxie (cf. �gure 4.11). D’autre part, l’ajustement conjoint sur les deux spectrogrammes

permet d’améliorer les contraintes sur l’ensemble des paramètres dont les paramètres cinématiques
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Figure 4.11: Comparaison de la reconstruction du spectre de la galaxie #399 (doublet [O iii]) du

relevé GLASS avec l’approche forward (avec cinématique) et une méthode inverse (backward). Du

fait que cette galaxie est observée sous deux angles de dispersion di�érents, a�n de simuler une

approche inverse, nous avons extrait le spectre par une sommation optimale pour chaque spectro-

gramme (courbes bleues pointillés avec leurs erreurs). En�n nous avons moyenné ces deux derniers

a�n d’obtenir une estimation du spectre de la galaxie (orange pointillé) dont l’ajustement est pré-

senté en vert. Le spectre intrinsèque déterminé par notre approche forward est représenté en rouge
pour le modèle avec cinématique. On note que les spectres extraits pour chaque PA dans l’approche

inverse sont décalés à cause de l’erreur de calibration dans la direction de dispersion entre les deux

spectrogrammes.

et le redshift. Globalement, nous notons aussi que l’approche forward (même sans cinématique)

permet, grâce à l’ajustement simultanée des données sous 2 angles de dispersion, d’atteindre des

précisions statistiques nettement meilleures qu’avec une approche inverse. En e�et, une méthode

inverse mélange les propriétés spectrales et spatiales (en intégrant les spectrogrammes et en moyen-

nant ces spectres 1D intégrés) et dégrade la précision sur la mesure du redshift.

En�n, nous présentons les matrices de corrélations pour l’ajustement conjoint (sans et avec ci-

nématique) dans la �gure 4.13. On note l’anti-corrélation entre z et ∆x (de part leurs dé�nitions

dans l’équation (4.1)) pour les deux modèles. De plus, nous pouvons remarquer que l’ajout de la ci-

nématique dans le modèle permet de lever la forte corrélation entre le redshift et la largeur des raies

d’émission. En�n, les paramètres cinématiques sont légèrement corrélés avec les autres paramètres

ce qui souligne qu’il y a un gain à modéliser la cinématique pour ces données.
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Figure 4.12: Identique à la �gure 4.6 pour l’ajustement conjoint sur la région du doublet [O iii] de la

galaxie #399 du sondage GLASS observée avec le G141 avec un PA relatif de 52° (haut) et 152° (bas).
On note dans la région inférieure de la carte des résidus du premier spectrogramme, une structure

importante qui résulte d’une décontamination incomplète. Cela n’a�ecte pas l’ajustement conjoint

mais ajoute juste une valeur constante à la valeur du χ2
�nal. La baisse dans le χ2

total correspond

à une détection conjointe très signi�cative à 25.5σ de la cinématique.
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Figure 4.13: Identique à la �gure 4.7 pour la galaxie 399 du relevé GLASS.

4.3 Analyse du relevé 3D-HST

Dans cette partie, nous allons présenter les di�érents résultats obtenus en appliquant notre

modèle forward sur les données du relevé 3D-HST.

4.3.1 Cinématique avec la raie Hα

Présentation d’un cas particulier
Nous présentons une galaxie parmi les 57 sources Hα de notre sous-échantillon (la galaxie #19843),

a�n d’illustrer une détection de la cinématique interne avec le relevé 3D-HST. Cette galaxie pos-

sède un important complexe d’émission Hα+[N ii]+[S ii] et une taille caractéristique du disque

rd = 0.50 ′′ ≈ 4 px. Les ajustements sans et avec cinématique sont présentés dans la �gure 4.14.

Nous pouvons noter que la carte des résidus sans cinématique présente une structure cohérente

au niveau de la position de la raie Hα, qui disparaît en partie dans la carte des résidus avec ci-

nématique. L’ajustement avec cinématique donne les valeurs suivantes pour les paramètres ciné-

matiques et leurs erreurs statistiques (cf. tableau 4.4) : v0 sin i = (330± 41) km s−1
, w0 sin i =

(970± 271) km s−1 arcsec−1
, ce qui correspond à un rayon de transition de la RC : r0 = 0.34 ′′ '

0.7 rd. L’amélioration du χ2
entre les deux modèles (sans et avec cinématique) correspond à une dé-

tection à 6.2σ de la signature de la cinématique. Puisque, l’échantillonnage cinématiqueRkin=1100 km s
−1

px
−1

,

la cinématique a un impact modéré sur la distorsion du spectrogramme. Dans ce cas, la détection

de la cinématique reste marginalement signi�cative. Toutefois, ces ajustements donnent pour le

modèle avec (resp. sans) cinématique des précisions statistiques sur le redshift de ∆z = 1.3× 10−4

(resp. 1.6× 10−4
). L’approche forward, corrigeant des e�ets d’auto-contamination, permet ainsi

d’obtenir des redshifts à une précision statistique de l’ordre de 1× 10−4
. Nous comparons les ré-

sultats obtenus par notre modèle (sans et avec) cinématique par rapport aux paramètres spectraux

données par le sondage 3D-HST dans la table 4.4. Nous pouvons noter que la galaxie n’est pas cen-

trée dans l’image large bande fournie par 3D-HST, probablement dû à une erreur de calibration.

A�n de corriger cet écart d’environ 1 pixel, notre modèle ajuste alors un redshift e�ectif.
Nous présentons les matrices de corrélation obtenues pour l’ajustement avec et sans cinéma-
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Figure 4.14: Identique à la �gure 4.6 pour la galaxie #19843 du champ AEGIS du relevé 3D-HST

observée avec le grism G141. Étant donné que l’échantillonnage cinématique n’est pas favorable,

le décalage induit par la cinématique n’est que de ∼ ±0.3 px dans ce cas. La baisse dans le χ2

correspond à une détection de la cinématique à 6.2σ.

Table 4.4: Identique au tableau 4.1 pour la galaxie #19843 du sondage 3D-HST. Nous faisons remar-

quer que le sondage 3D-HST fournit les intensités des raies d’émission.

Galaxie #19843 3D-HST Forward (sans cin.) Forward (cin.)

Grism 141

PA relatif = (10.4± 0.7)
◦

Rkin=1100 km s
−1

px
−1

z 0.95130 ± 0.00585 0.95459 ± 0.00016 0.95544 ± 0.00013

z-score 6.2

v0 sin i [km s
−1

] – – 330 ± 41

w0 sin i [km s
−1

arcsec
−1

] – – 970 ± 271

∆(w0 sin i) [km s
−1

arcsec
−1

] – – 110

AHα [a.u.] 52.8 17.0 ± 5.0 50.7 ± 1.3

A[N ii] [a.u.] – 25.2 ± 2.5 0.0 ± 1.0

A[S ii] [a.u.] 8.7 7.2 ± 2.5 18.2 ± 2.0

σ [Å] – 9.7 ± 1.8 9.5 ± 0.5

η – 1.09 ± 0.04 1.01 ± 0.02
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Figure 4.15: Matrices de corrélations pour les modèles sans (gauche) et avec cinématique (droite)
pour la galaxie 19843 du relevé 3D-HST. On note que l’ajout des paramètres cinématiques permet de

presque diagonaliser la matrice de corrélation i.e. d’enlever les dégénérescences entre les paramètres

spectraux.

tique dans la �gure 4.15. Nous remarquons que v0 sin i etw0 sin i sont très peu corrélés avec le reste

des paramètres du modèle. En�n, nous soulignons que l’ajout de la cinématique dans le modèle per-

met de lever des fortes corrélations entre les paramètres spectraux (notamment entre les amplitudes

Hα, [S ii] et la largeur des raies σ) et aident à diagonaliser en partie la matrice de corrélation. En

e�et, nous notons que le modèle forward sans cinématique ne résout pas le complexe Hα+[N ii].

Tandis qu’en ajoutant les paramètres cinématiques, le modèle contraint l’intensité du doublet [N ii]

à zéro. Même si la détection de la cinématique n’est pas statistiquement très signi�cative, l’observa-

tion des corrélations entre les paramètres du modèle suggère que l’ajout de la cinématique apporte

un vrai gain.

4.3.1.1 Application aux données de 3D-HST

Après avoir réalisé l’ajustement (sans et avec cinématique) sur les 57 sources Hα de notre échan-

tillon du relevé 3D-HST, nous avons obtenu 43 galaxies pour lesquelles l’ajustement sans cinéma-

tique a convergé. En�n, nous avons eu 27 galaxies pour lesquelles l’ajustement avec cinématique

a convergé, avec une détection signi�cative de la cinématique (i.e. avec un z-score & 5σ) pour 8

d’entre elles.

Nous présentons dans la �gure 4.16 la distribution de quelques paramètres spectraux (z, Fline
et σ), de l’indice de la distribution du �ux η et du paramètre de nuisance ∆y pour les 43 galaxies Hα

dont l’ajustement était avec le modèle sans cinématique. Nous pouvons déjà noter que la plupart

des largeurs de raies ajustées sont assez faibles (en moyenne σ ∼ 15 Å) en comparaison avec les me-

sures de 3D-HST (où σ & 40 Å), ce qui indique une prise en compte des e�ets d’auto-contamination.

Nous remarquons également que le paramètre de nuisance ∆y corrigeant la loi de dispersion dans

la direction transverse prend des valeurs entre -0.5 et 2.5 pixels. Du fait de la résolution cinéma-

tique des grisms G102 et G141 (cf. tableau 3.1), l’e�et du champ de vitesse sur les spectrogrammes
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Figure 4.16: Distributions de quelques paramètres spectraux et de nuisance ajustés avec le modèle

sans cinématique pour 43 sources Hα sélectionnés du relevé 3D-HST.

est de l’ordre de ±0.5 px au maximum. Par conséquent, la précision sur la loi de dispersion se ré-

vèle indispensable pour la mesure d’e�ets à une échelle inférieure au pixel telle que la cinématique.

En�n l’indice de distribution η est compatible avec 1 sur cet échantillon suggérant une taille si-

milaire entre la distribution du �ux Hα et celle du continuum. Dans la �gure 4.17 sont présentés

les paramètres cinématiques ajustés (v0 sin i, w0 sin i) ainsi que leurs niveaux de détection statis-

tiques (θi/∆θi). Comme nous l’avions étudié dans le Chapitre 3, l’estimation du plateau de vitesse

(v0 sin i) en spectroscopie sans fente s’avère di�cile. En e�et, nous ne présentons ici que les valeurs

de v0 sin i "raisonnables" et relativement bien contraintes statistiquement (i.e. v0/∆v0 > 3). Nous

présenterons plus précisément dans la section 4.4.1 un cas pathologique où le paramètre v0 sin i

"est trop important" physiquement, avec pourtant une forte détection de la cinématique. Cela sug-

gère alors que notre modèle est soit incomplet, soit que des e�ets systématiques ne sont pas pris en

compte (distribution du Hα di�érent de celle du continuum par exemple).

Concernant le gradient de vitesse w0 sin i, celui ci est mieux contraint statistiquement que la

maximum de la vitesse de rotation comme attendu des simulations. Nous soulignons que le CVG

était contraint pour un peu plus de galaxies (∼ 12 sources Hα). Toutefois, pour ces objets la vitesse

maximale de rotation était contrainte à des valeurs trop importantes, suggérant ainsi que seule la

partie interne de la courbe de rotation était mesurable.
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Figure 4.17: Distributions des paramètres cinématiques et de leurs niveaux de détection statistiques

pour 8 sources Hα de notre échantillon du relevé 3D-HST (pour lesquelles la cinématique a été

détecté à un niveau d’au moins 5σ).

4.4 Discussions

4.4.1 Hypothèses du modèle

Dans cette partie, nous allons discuter des hypothèses clefs de notre approche.

Disque �n axisymétrique et sans dispersion de vitesse
Sous l’hypothèse d’un disque �n, froid et axisymétrique, nous rappelons que les angles de posi-

tion morphologiques et cinématiques sont supposés être égaux. Il se peut toutefois que ces derniers

soient di�érents dans des cas où les objets ont des fortes/faibles inclinaisons, des sous-structures

morphologiques complexes telles que des barres centrales, des bras spiraux ou dans des systèmes

dominés par la dispersion. Toutefois, grâce à nos critères de sélection, nous n’avons pas tenté d’ajus-

ter la cinématique interne sur de tels objets.

Concernant la mesure du gradient central de vitesse w0 qui est fortement corrélé à l’axe ciné-

matique (cf. équation (3.1)), nous soulignons que notre méthode est particulièrement sensible à la

présence de structures asymétriques, tels que des barres ou autres composantes distinctes cinéma-

tiquement (KDC), qui sont incompatibles avec l’approximation du disque �n et froid. La méthode

présentée ici est par conséquent mieux adaptée pour des galaxies spirales de type tardive isolées et

dominées par la rotation circulaire.
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Figure 4.18: Histogrammes des indices de la distribution du �ux η des 43 (resp. 27) sources Hα du

relevé 3D-HST dont l’ajustement sans (resp. avec) cinématique a convergé.

Hypothèse d’uniformité
La seconde hypothèse forte de notre modèle a plus une motivation technique du fait qu’elle aide

à construire le cube 3D de données de la galaxie, en supposant que le spectre de la galaxie dans le

référentiel au repos est uniforme sur toute son étendue spatiale. Cette supposition est acceptable

pour des sources homogènes mais devient moins valide pour des galaxies présentant des KDC ou

des régions de formation stellaires. Nelson et al. (2012) ont étudié un échantillon de 57 galaxies

du sondage 3D-HST et a comparé les distributions spatiales du continuum et du Hα pour des ga-

laxies à grand redshift (z ∼ 1). Ils ont montré que les cartes Hα avaient tendance à avoir une

répartition similaire du �ux aux cartes du continuum obtenues dans la bande photométrique R,

sinon plus étendues et moins homogènes. En comparant ces distributions, cette étude a montré que

〈re(Hα)/re(R)〉 = 1.3 ± 0.1 (où re est la taille e�ective de la galaxie). Toutefois, cette di�érence

n’a pas été con�rmée par des observations d’IFS pour des galaxies à z ∼ 2 (Förster Schreiber et al.,

2011).

Nous présentons dans la �gure 4.18 la répartition des indices de distribution du �ux η pour les

sources Hα sélectionnées du relevé 3D-HST. Nous notons en moyenne que η ∼ 1±0.1. Cela suggère

ainsi que les distributions du �ux de la galaxie dans le continuum et du Hα sont raisonnablement

similaires.

Globalement, ces deux hypothèses principales sont justi�ées pour des grosses et brillantes ga-

laxies qui sont isolées et de type tardif. Par ailleurs, étant donné les instruments disponibles, possé-

dant des résolutions spatiales et des échantillonnages cinématiques limités, les observations de spec-

troscopie sans fente ne peuvent contraindre précisément que des modèles assez simplistes (courbes

de rotation, âge ou des gradients de métallicité, etc.).

Néanmoins, nous avons constaté des cas pathologiques telle que la galaxie #33680 du relevé

3D-HST qui peuvent mettre en défaut les hypothèses de notre modèle.
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Figure 4.19: Identique à la �gure 4.6 pour la galaxie #33680 du champ AEGIS du relevé 3D-HST. La

baisse dans le χ2
correspond à une détection signi�cative à 18.6σ de la cinématique interne de la

galaxie. Nous notons ici que le champ de vitesse v(r) sin i ajusté possède des valeurs un peu trop

importantes atteignant ∼450 km s
−1

dans l’étendue spatiale de la galaxie.

Cas pathologique
Nous allons nous intéresser ici à une des galaxies dont l’ajustement de la cinématique est signi�-

catif mais fournit toutefois des valeurs peu réalistes (outliers) avec une vitesse maximale de rotation

de l’ordre de ∼ 700 km s
−1

. En e�et, nous savons a priori que de telles valeurs ne sont pas accep-

tables physiquement du fait des nombreuses études sur les courbes de rotation qui ont montré que

la vitesse de rotation était au maximum de l’ordre de 300 km s
−1

(cf. section 1.2.2 et �gure 3.11 par

exemple). Nous nous concentrons ainsi sur une source Hα du relevé 3D-HST : la galaxie 33680 du

champ extragalactique AEGIS dont nous présentons l’ajustement sans et avec cinématique dans la

�gure 4.19. La détection signi�cative de la cinématique à 18.6σ (∆χ2 ∼ 350) donne les contraintes

suivantes sur les paramètres cinématiques et le redshift : v0 sin i = (774± 212) km s−1
, w0 sin i =

(315± 16) km s−1 arcsec−1
, et z = 0.75835± 0.00004.

Nous pouvons remarquer une structure très discernable dans le résidu avec le modèle sans

cinématique, qui disparaît presque entièrement dans la carte des résidus avec cinématique. Toutefois

en regardant de près les contours ajustés avec le modèle incluant la cinématique (en haut à droite),
nous pouvons voir que ce dernier ne se superpose pas entièrement aux données (contrairement

aux exemples d’ajustement présentés précédemment). Cette di�érence n’est rien autre que le blob
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Figure 4.20: Comparaison entre les distributions spatiales du �ux de la galaxie dans le continuum

(gauche) et du Hα (droite). Nous notons que ces dernières sont di�érentes mettant en évidence les

limites de notre modèle qui suppose une distribution spatiale similaire pour celles-ci.

rouge situé à quelques pixels en haut à droite de la croix noire (représentant la position de la raie

Hα) dans les résidus sans et avec cinématique.

Cet e�et systématique pourrait provenir du fait que la distribution du continuum n’est pas

exactement celle de la distribution du Hα. Pour étudier cela, nous avons soustrait le continuum

ainsi que les raies d’émission [N ii] (dont l’intensité a été mesurée à 0 pour cette galaxie) et [S ii] au

spectrogramme de la galaxie. Cela nous a permis d’avoir une estimation de la distribution spatiale

de la raie Hα, modulo la distorsion du champ de vitesse de la galaxie. Nous rappelons toutefois

que l’amplitude de la distorsion due à la cinématique est de l’ordre de ±0.5 px au maximum. La

carte reconstruite est donc très proche de la distribution intrinsèque du Hα. Nous présentons cette

distribution dans la �gure 4.20. Nous avons ainsi dans ce cas mis en évidence les limites de notre

modèle : la distribution dans le continuum n’est pas ici celle du Hα. Nous soulignons que nous

retrouvons le blob présent dans les résidus au sein de la distribution du Hα. Une idée peut être alors

d’utiliser cette carte Hα pour notre modèle et d’itérer l’ajustement avec celle-ci a�n de mesurer

précisément le redshift et les paramètres spectraux. Nous faisons remarquer qu’une telle approche

itérative ne fonctionnerait pas pour mesurer la cinématique car le champ de vitesse est déjà inclus

dans la carte Hα estimée. Nous n’avons ainsi pas d’autres choix que d’utiliser la distribution du �ux

dans le continuum si l’on souhaite mesurer les paramètres cinématiques.

De tels objets dont la distribution du Hα est sensiblement di�érente de celle du continuum

biaisent ainsi la mesure de la cinématique interne. Parmi ces cas particuliers, nous soulignons que

même si la mesure de la cinématique de la galaxie devient compliquée, la mesure du redshift n’en

est pas sensiblement a�ectée.

Nous rappelons ici que nous nous sommes intéressés uniquement à une quantité résolue qui

peut a�ecter la précision sur la mesure du redshift en spectroscopie sans fente. De fait, le modèle

peut être évidemment complexi�é et modéliser également des e�ets de couleurs, de gradients in-

ternes etc. Cependant, du fait de la qualité moyenne des données de spectroscopie sans fente des

sondages du HST, ces dernières ne peuvent contraindre des modèles trop élaborés.
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4.4.2 Conséquences sur la précision du redshift

Comme nous l’avons souligné, l’e�et d’auto-contamination en spectroscopie sans fente a gé-

néralement tendance à plus dégrader la précision sur la mesure des redshifts, en comparaison à

d’autres observations spectroscopiques traditionnelles. Toutefois, le modèle forward présenté dans

cette thèse permet d’atténuer signi�cativement cet e�et : la résolution spectrale e�ective ne dé-

pend plus de l’extension spatiale de l’objet, même en l’absence de la modélisation de la cinématique

comme l’illustre par exemple les �gures 4.8 et 4.11. Comme nous l’avons vu, la prise en compte de

la cinématique de la galaxie permet d’enlever les dégénérescences entre les paramètres spectraux

du modèle.

Dans les di�érents tableaux 4.1, 4.2, 4.3 et 4.4 résumant les ajustements des quelques galaxies

présentées en détail dans ce Chapitre, nous pouvons comparer les erreurs obtenues sur le redshift

avec notre approche forward et les incertitudes totales estimées par les analyses des relevés 3D-

HST et GLASS (incluant les systématiques). Nous rappelons que les erreurs estimées par notre

méthode sont seulement statistiques du fait que nous n’avons pas accès aux calibrations des relevés

du HST. Nous présentons dans la �gure 4.21 les incertitudes statistiques sur la mesure du redshift

pour 27 sources Hα du relevé 3D-HST pour lesquels les modèles forward sans et avec cinématique

ont convergé. Nous notons qu’en moyenne l’ajustement sans cinématique fournit une précision

σz ∼ 2× 10−4(1+z) et que l’ajout de la cinématique permet globalement d’augmenter la précision

et d’atteindre σz ∼ 8× 10−5(1 + z). Nous soulignons que pour 5 galaxies parmi les 27 sources

Hα, l’ajustement sans cinématique fournit une précision sur le redshift légèrement meilleure sans

l’inclusion de la cinématique, suggérant que ces données ne sont pas assez contraignantes pour des

modèles plus complexes. De plus, nous montrons dans la �gure 4.22, les résidus entre les redshifts

ajustés par notre modèle (sans et avec cinématique) et ceux mesurés par le relevé 3D-HST, pour

les 27 mêmes sources Hα. Nous pouvons noter que les redshifts ajustés par notre modèle sont

en moyenne surestimés par rapport aux redshifts de 3D-HST (|zforward − z3DHST| ∼ 2× 10−3
).

Cela est dû au fait que nous ajustons le redshift e�ectif de la galaxie qui d’une part, tient compte

des erreurs de calibration dans la direction longitudinale lorsque la galaxie n’est pas centrée dans

l’image en large bande (cf. �gure 4.14 avec la galaxie #19843). D’autre part, le redshift e�ectif prend

aussi en compte les erreurs dans la solution de dispersion dans la direction transverse à cause de

potentielles corrélations avec le paramètre ∆y. De plus, nous faisons remarquer que les résidus ne

tiennent pas compte ici des incertitudes totales sur le redshift mesurées avec les sondages du HST.

Ces erreurs n’ont pas été représentées car elles sont beaucoup plus importantes que les erreurs

statistiques présentées ici. En�n, on visualise également l’amélioration en moyenne de la précision

sur le redshift en ajoutant la cinématique dans notre modèle.

Même si nous ne présentons ici que les incertitudes statistiques, nous mettons en avant que

notre modèle forward permet de fournir une précision sur le redshift de l’ordre ∼ 10−4
ou moins.

Nous supposons qu’en utilisant une méthode forward similaire pour réduire les données de spec-

troscopie sans fente, il serait possible d’avoir un gain similaire sur la précision de la calibration

instrumentale dont notamment sur la solution de dispersion. Cela permettrait alors d’avoir des er-

reurs systématiques qui seraient du même ordre de grandeur. En dé�nitive, nous nous attendons à

ce qu’une analyse forward systématique des observations en spectroscopie sans fente puisse per-

mettre un gain signi�catif sur la précision du redshift.
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Figure 4.21: Comparaison entre la mesure des erreurs (statistiques) sur le redshift σz/(1 + z) à

partir de l’approche forward sans et avec cinématique, et les incertitudes (stat.+syst.) données par

le relevé 3D-HST, pour 27 sources Hα. On peut noter que les incertitudes statistiques (même sans

inclure la cinématique) sont environ de l’ordre de 2× 10
−4

. En�n l’ajout de la cinématique dans le

modèle permet en moyenne d’améliorer cette précision.

4.4.3 La mesure de la cinématique interne

Bien que le CVGw0 soit dégénéré avec le supposé angle cinématique (PA relatif), il est raisonna-

blement statistiquement contraint par la forme bidimensionnelle interne des raies d’émission dans

le spectrogramme. D’un autre côté, la vitesse du plateau de vitesse v0 reste di�cile à mesurer, du

fait que les observations des sondages disponibles ne vont pas assez loin pour sonder les régions

au-delà du rayon de transition de la RC, où l’aplatissement de cette dernière apparaîtrait. Toutefois

la mesure de v0 n’est pas trop entachée d’e�ets systématiques contrairement à l’estimation précise

du CVG w0 qui sou�re de nombreuses erreurs systématiques à cause PA relatif de la galaxie, de la

paramétrisation de la RC et du beam smearing.

En�n, nous rappelons du fait des échantillonnages cinématiques limités des instruments ré-

cents (Rkin > 650 km s−1 px−1
), ces derniers ne privilégient pas la mesure précise de la signature

de la cinématique interne qui induit des distorsions à l’échelle en dessous du pixel dans les spectro-

grammes.

4.5 Conclusions

Dans ce Chapitre, nous avons appliqué notre modèle forward aux données des relevés GLASS et

3D-HST et nous présentons les premières détections de la cinématique interne de galaxies à partir

de données de spectroscopie sans fente.
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Figure 4.22: Résidus entre les redshifts donnés par 3D-HST et ceux ajustés avec notre modèle for-
ward sans (gauche) et avec (droite) cinématique, pour les mêmes sources que la �gure 4.21. Ici, les

résidus ne tiennent pas compte des erreurs statistiques et systématiques des redshifts de 3D-HST

car elles sont d’un (voir deux) ordres de grandeurs plus importantes que les erreurs statistiques don-

nées par notre modèle. La bande bleu (resp. orange) représente une di�érence relative des redshifts

inférieure à 0.005 (resp. 0.001).

Nous notons que notre modèle permet naturellement de prendre en compte les e�ets d’auto-

contamination : la résolution spectrale e�ective ne dépend plus explicitement de la forme et de

l’étendue spatiale de l’objet. Nous avons vu que cela permet de mesurer des redshifts à une meilleure

précision statistique jusqu’à σz/(1 + z) ∼ 2× 10−4
avec le modèle sans cinématique et encore

mieux en incluant la cinématique. En e�et, l’ajout de cette dernière dans le modèle peut permettre

d’enlever des dégénérescences entre les paramètres spectraux et ainsi d’aider à mieux résoudre les

raies d’émission par exemple.

Nous faisons remarquer que nous avons observé des incohérences dans la loi de dispersion des

spectrogrammes des relevés GLASS et 3D-HST. De telles erreurs de calibration dans la direction

de dispersion ont induit une erreur systématique sur la détermination du redshift e�ectif, mais

n’ont pas a�ecté la mesure de la cinématique. Nous soulignons qu’une modélisation forward des

méthodes de calibration permettrait alors de corriger ces erreurs dans la solution de dispersion, et

d’obtenir également des incertitudes systématiques sur le redshift du même ordre de grandeur que

les erreurs statistiques estimées par notre modèle.

Nous avons montré la grande �exibilité de notre modèle qui peut être contraint conjointement

sur plusieurs régions de raies d’émission et sur plusieurs spectrogrammes observés sous plusieurs

directions de dispersion. Cela permet ainsi d’avoir de meilleures contraintes statistiques sur le red-

shift, les autres paramètres spectraux et également sur les paramètres cinématiques.

Nous rappelons que l’échantillonnage cinématique détermine l’amplitude de la distorsion dans

le spectrogramme, ce paramètre est donc crucial pour contraindre précisément le gradient interne

et le plateau de vitesse. Or les instruments actuels ont un échantillonnage cinématique assez limité
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(Rkin > 650 km s−1 px−1
). De plus, les observations de spectroscopie sans fente doivent être assez

profondes pour pouvoir sonder les régions au delà de l’extension du disque de la galaxie, a�n d’at-

teindre le régime asymptotique de la courbe de rotation. C’est en partie pour ces raisons que notre

modèle n’a permis de mesurer la cinématique interne que pour un sous-échantillon de galaxies

spirales résolues et isolées.

En�n, nous avons mis en évidence un cas particulier dans lequel la distribution de la raie Hα

est di�érente de celle du continuum, mettant ainsi en défaut les hypothèses de notre modèle. Il

est donc nécessaire de construire des simulations plus précises dans le but d’étudier la validité

de ces hypothèses. Dans le Chapitre 5, nous utiliserons des cubes de données de haute résolution

du relevé MaNGA-SDSS dont la cinématique des galaxies est précisément contrainte. Ces données

nous permettront ainsi de construire des simulations de spectroscopie sans fente plus réalistes et

qui seront mises à la résolution de l’instrument NISP-S de la mission Euclid.
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Dans ce Chapitre, nous allons utiliser les données du relevé de l’IFS MaNGA, a�n de construire

des simulations réalistes de spectroscopie sans fente. Dans un premier temps, nous présenterons

le relevé MaNGA, ses données et les critères de sélection que nous avons appliqué pour obtenir

notre sous-échantillon d’étude. Par la suite, nous détaillerons comment à partir de ces cubes de

données nous avons construit des spectrogrammes à la résolution de MaNGA. Nous explorerons

parmi quelques unes de ces simulations, la pertinence de nos estimations de la cinématique interne

en spectroscopie sans fente qui est déjà mesurée par le relevé MaNGA. Cela nous permettra déjà

de tester notre méthode forward quant à son e�cacité à contraindre la cinématique interne des

galaxies en spectroscopie sans fente. De plus, nous présenterons des simulations à la résolution du

grism G102 de façon à véri�er également la reconstruction du champ de vitesse pour des galaxies

observées avec les instruments du HST. Cela nous permettra d’étudier les systématiques liées à une

mesure du champ de vitesse et les limites de notre modèle. Des simulations à la résolution du NISP-S

de la future mission spatiale Euclid seront présentées dans les Perspectives (cf. Chapitre 6.2).
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Figure 5.1: Images des IFUs du relevé MaNGA. L’ensemble des 7 �bres à droite est conçu pour la

calibration en �ux. Le "pavage" hexagonal est extrêmement régulier avec une taille de �bre d’en-

viron 2
′′
. Au total, il y a 17 IFUs dont 5 avec 127 �bres (5x127), 2x91, 4x61, 4x37 et 2x19 (et 12 x 7

�bres pour la calibration). Figure de Bundy et al. (2015).

5.1 Le sondage MaNGA

5.1.1 Présentation

Comme introduit dans le Chapitre 2, MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Obser-
vatory) est un sondage faisant partie des données du SDSS-IV (Blanton et al., 2017). Il va permettre

de fournir des données spectroscopiques spatialement résolues d’IFS pour un échantillon représen-

tatif de 10 000 galaxies proches entre 2014 et 2020 avecM∗ & 109M� et 0.01 < z < 0.15 (Wake

et al., 2017) (cf. tableau 2.1). L’instrument du relevé MaNGA opère sur le télescope de 2.5m du SDSS

(Gunn et al., 2006). Il consiste en un ensemble de integral �eld units (IFUs) chacun composé d’un

nombre de �bres di�érents (cf. �gure 5.1) a�n d’observer jusqu’à 17 galaxies simultanément. De

plus, sont présents des petits ensembles de �bres respectivement utilisés pour la calibration en �ux

et la soustraction du ciel (Drory et al., 2015; Law et al., 2015; Yan et al., 2016a). Ces �bres alimentent

les spectrographes de BOSS (Dawson et al., 2013) couvrant ainsi le domaine en longueur d’onde de

3600 Å à 10 300 Å avec un pouvoir de résolution R ∼ 2000 (Smee et al., 2013). MaNGA permet en

trois heures environ de temps d’intégration, d’atteindre le SNR requis pour observer les galaxies

jusqu’à 1.5 re (pour 2/3 de l’échantillon) et 2.5 re (pour 1/3 de l’échantillon) (Yan et al., 2016b).

Contrairement aux précédents relevés de SDSS qui mesuraient le spectre seulement au centre des

galaxies sélectionnées, MaNGA permet ainsi d’extraire des quantitées spatialement résolues sur

l’ensemble de la galaxie. Ce relevé a pour but de répondre aux questions suivantes :

1. Comment les disques des galaxies grandissent aujourd’hui et quelle est la source du gaz qui

assure cette croissance?

2. Quels sont les rôles relatifs de l’accrétion d’étoiles et des fusions importantes par rapport à

la croissance des bulbes et des galaxies elliptiques?

3. Comment la masse et le moment angulaire sont distribués suivant les composantes de la

galaxie?

La force du sondage MaNGA réside avant tout dans son avantage statistique. En e�et celui-ci ob-
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servera 10 000 galaxies ce qui constituera un échantillon sondant diverses catégories de galaxies et

d’environnement. De plus, chacun de ces objets sera résolu spatialement et ses distributions bidi-

mensionnelles de la composition du gaz, des étoiles et de sa cinématique seront connues.

La réduction des données de MaNGA, qui inclut aussi la reconstruction des cubes 3D de données

(C(r, λ)), est réalisée de façon automatique avec le Data Reduction Pipeline (DRP) de MaNGA qui

est public
1
. Des informations sur la dernière version du DRP sont fournies dans Law et al. (2016)

qui décrit la réduction des données pour leur 15
ème

publication des données (DR15). De par la com-

plexité et la richesse de ces données résolues spatialement, SDSS-IV a développé un projet de Data
Analysis Pipeline (DAP) pour MaNGA. Ce dernier a permis ainsi aux scienti�ques d’utiliser plus

facilement les di�érentes quantités dérivées des cubes de données de MaNGA qui sont disponibles

sur le site de SDSS
2
. Une vue d’ensemble de ce pipeline d’analyse est décrite dans Westfall et al.

(2019). Nous présentons l’exemple des données dérivées du DAP de MaNGA pour l’observation

d’une galaxie dans la �gure 5.2. Nous pouvons souligner la bonne résolution spectrale qui permet

de cartographier précisément la cinématique interne des étoiles et la distribution du �ux de la raie

Hα. MaNGA fournit également, grâce à l’utilisation d’un grand nombre de �bres, la mesure précise

du spectre de la galaxie dans di�érentes régions de la galaxie.

L’accès aux données avec Marvin
Dans le but d’utiliser les quantitées dérivées par le DAP du sondage MaNGA, nous avons utilisé

l’outil Marvin 3
(Cherinka et al., 2018). Ce dernier a été conçu a�n de faciliter l’accès aux données

de MaNGA, et est optimisé pour surmonter les complications liées à la recherche, l’accès et la vi-

sualisation du catalogue de données de MaNGA. Nous soulignons que nous avons utilisé ce dernier

a�n d’accéder aux cubes de données MaNGA. Nous avons ainsi accès à l’ensemble des quantités

résolues de la galaxie telle que la distribution du �ux des di�érentes raies d’émission (Hα, [O iii],

[S ii], [N ii] etc.), la distribution de la largeur des raies σ, la carte du champ de vitesse du gaz (Vgaz) et

des étoiles (V∗) etc. Nous notons que la distribution du �ux de la galaxie au sein du continuum n’est

pas donnée par Marvin et nous l’estimons nous-mêmes à partir de la distribution spectro-spatiale

de la galaxie (cf. section 5.2). En�n, cet outil nous permet d’évaluer la qualité des quantités résolues

en fournissant des masques qui permettent de ne pas considérer certains spaxels. Cela peut être dû

à diverses raisons qui peuvent être : une mauvaise couverture d’un spaxel, la pollution d’une étoile,

l’ajustement sur un spaxel qui n’a pas convergé etc. On peut par exemple observer de tels spaxels

en gris en haut à gauche dans la �gure 5.2. Ainsi, ces derniers ne doivent pas être utilisés pour des

mesures astrophysiques.

5.1.2 Sous-échantillon d’étude

On rappelle que le but de ce Chapitre va être de valider la méthode de la mesure de la cinéma-

tique interne avec notre modèle forward. Pour cela nous utilisons les données de MaNGA a�n de

construire des simulations à la résolution MaNGA dans un premier temps puis à la résolution du

grism G102. Dans cette analyse, nous n’allons pas chercher à faire une étude exhaustive sur tous les

objets du relevé MaNGA. Nous allons nous intéresser uniquement à un faible sous-échantillon de

galaxies avec lesquelles nous allons tester la reconstruction du champ de vitesse avec notre modèle

1. https://github.com/sdss/mangadap

2. https://www.sdss.org/dr15/data_acess

3. https://www.sdss.org/dr15/manga/marvin/

https://github.com/sdss/mangadap
https://www.sdss.org/dr15/data_acess
https://www.sdss.org/dr15/manga/marvin/
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Figure 5.2: Exemple de données fournit par le pipeline d’analyse de données (DAP) de MaNGA

pour l’observation de l’objet 8138-12704. Les colonnes de gauches montrent les cartes des quantités

obtenues par le DAP. De haut en bas : carte du champ de vitesse stellaire V∗, la carte Hα, l’indice

spectral D4000. La résolution spatiale pour les observations avec MaNGA (∼ 2
′′
) est représentée par

la cercle gris dans le coin en bas à gauche de chaque panneau. 3 spaxels sont montrés aux positions

(a), (b) et (c) avec leurs spectres respectifs dans les panneaux à droite. Chacun de ses panneaux

montre le spectre observé par MaNGA (en noir), le modèle du continuum uniquement (en bleu),

et le meilleur ajustement (continuum + raies d’émission) en rouge. Les résidus entre les données

(en noire) et le modèle (rouge) sont tracés en en gris. Les panneaux internes montrent une vue plus

détaillée de la qualité de l’ajustement dans les régions entourées par les rectangles en pointillés noirs.
Figure de Aguado et al. (2019).
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forward décrit dans le Chapitre 3. Cela nous permettra ainsi de tester la validité et les limites de

notre modèle.

De la même manière que dans le Chapitre 4, nous allons appliquer des critères de sélection sur

le catalogue du sondage MaNGA a�n d’obtenir notre sous-échantillon d’étude. Puisque nous avons

accès aux paramètres morphologiques, spectraux mais aussi cinématiques des galaxies du relevé

MaNGA, nous avons choisi d’appliquer les critères suivants sur l’ensemble du catalogue MaNGA :

• source Hα : 0.01 < z < 0.15 (couverture complète de MaNGA)

• re > 3 ′′ (résolution spatiale e�ective de MaNGA ∼ 0.5 arcsec px
−1

)

• 20◦ < i < 80◦

• F (Hα) > 1000× 10−17 erg s−1 cm−2
et 2 Å < σ(1re) < 50 Å

• v(Hα) sin i > 150 km s−1

où F (Hα) est le �ux total de la raie Hα intégré sur le champ de vue de MaNGA et σ(1re) est la

moyenne de l’équivalent de la largeur de raie de la carte Hα intégré sur 1 re. Nous avons éga-

lement choisit de sélectionner uniquement des galaxies avec une vitesse de rotation maximale

v(Hα) sin i ∼ v0 sin i supérieure à 150 km s
−1

. Cette condition devrait impliquer une distorsion

relativement prononcée dans les spectrogrammes et ainsi permettre une détection signi�cative de

la cinématique interne.

Nous présentons dans la �gure 5.3 les distributions des paramètres de sélection pour le catalogue

complet du sondage MaNGA ainsi que celles obtenues après avoir e�ectué les critères de sélection

pour des sources Hα. Sur les 4600 sources du catalogue total, nous avons ainsi pré-sélectionné un

peu plus d’une centaine d’objets.

De même que pour les spectrogrammes des relevés du HST, nous avons e�ectué une inspec-

tion visuelle sur les données. Cela permet de repérer et d’écarter les données avec des spaxels de

mauvaise qualité, et autres problèmes liés aux données. En�n, nous avons également examiné les

images simulant la photométrie large bande a�n de retirer de notre sélection les galaxies présentant

des distributions spatiales du �ux non axisymétriques ou présentant des structures plus complexes

que notre modèle ne pourrait prendre en compte. Même si nous avons accès à la distribution du

�ux du Hα, nous faisons comme si nous ne la connaissions pas comme pour les observations des

relevés de spectroscopie sans fente classiques. Ainsi, nous examinons uniquement la distribution du

�ux du continuum. Au �nal, ce processus de sélection nous fournit environ 25 galaxies dont nous

présentons un exemple dans la �gure 5.4. Nous notons qu’en moyenne, l’inclinaison des galaxies de

notre sous-échantillon vaut i ∼ 70 ◦, avec une taille caractéristique re ∼ 8 ′′, un redshift z ∼ 0.05

et une vitesse maximale de rotation v(Hα) sin i ∼ 190 km s−1
.

5.2 Projection des cubes de données

5.2.1 Les cubes de données MaNGA

Les cubes de données du relevé MaNGA C(x, y, λ) de notre sous-échantillon font en moyenne

une taille de ∼60×60×4563 pixels. Il est à noter que la taille des spaxels sur ces données est de

0.5
′′ × 0.5

′′
et est donc signi�cativement plus petite que la taille des �bres (2

′′
) et que la largeur

à mi-hauteur de la PSF (2.5
′′
). Ce sur-échantillonnage du cube conduit par conséquent à des cova-

riances entre les pixels. De ce fait une galaxie à z ∼ 0.05 avec une taille re = 8 ′′ (≡ rd = 5 ′′) sera
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Figure 5.3: Distributions des paramètres de sélection pour le catalogue complet du relevé de

MaNGA (bleu) et pour le sous-échantillon obtenue des sources Hα (orange). L’intégrale de chaque

distribution est normalisée par rapport à 1. Données pris du catalogue DR15 (Aguado et al., 2019).

résolue sur un grand nombre de pixels (en comparaison aux données photométriques des relevés

du HST). Nous pourrions ainsi rebinner les cubes de données d’un facteur 2 ou 4 a�n d’avoir une

résolution spatiale e�ective plus "réaliste". Nous soulignons cependant qu’il serait compliqué de

rebinner rigoureusement les quantitées résolues dérivées de MaNGA telles que la carte du champ

de vitesse du gaz, de la distribution du Hα etc. De plus, nous rappelons que dans cette analyse

nous nous intéressons uniquement à la mesure de la cinématique interne de la galaxie. De fait, c’est

la résolution spectrale dans la direction de dispersion qui est décisive pour cette mesure et non la

résolution spatiale pour peu que la galaxie soit su�samment résolue sur quelques pixels. Par consé-

quent, dans un premier temps, nous n’allons pas modi�er la résolution spatiale des cubes de données

de MaNGA même pour des simulations à la résolution de l’instrument WFC3-G102 ou du NISP-S

(Euclid) dont nous rappelons que les résolutions spatiales valent respectivement 0.13 arcsec px
−1

et

0.3 arcsec px
−1

.

Concernant, la résolution spectrale, les cubes font 4563 pixels couvrant des longueurs d’onde

comprises entre 3600 Å et 10 300 Å et correspondant donc à une dispersion e�ective d’environ

1.5 Å px
−1

.

5.2.2 Du 3D à la spectroscopie sans fente

D’une manière similaire aux Chapitres 3 et 4, nous allons utiliser l’équation (3.23) a�n de disper-

ser le cube spectro-spatial de la galaxie (donnée par MaNGA) et la loi de dispersion associée. Pour

simpli�er, nous construisons une loi de dispersion linéaire à la résolution de 1.5 Å px
−1

sur toute
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Figure 5.4: Image composite dans les bandes gri de SDSS (4000Å-8000Å) de la galaxie 8439-12704

du relevé MaNGA avec la taille nominale de l’IFU tracée en cyan et les positions des di�érentes

�bres représentées en orange. Figure obtenue avec Marvin.

la bande spectrale et selon la direction longitudinale. Puisque le cube fait une taille de 4563 pixels

dans la direction spectrale, nous choisissons de tronquer ce dernier a�n d’obtenir une dimension

spectrale de la taille typique des spectrogrammes des relevés de HST qui est d’environ 300 px. De

plus, le cube tronqué est centré sur la raie Hα de la galaxie.

En�n, étant donné que la distribution du �ux de la galaxie au sein du continuum n’est pas four-

nie par le DAP de MaNGA, nous l’estimons à partir de la médiane suivant la dimension spectrale

du cube spectro-spatial de la galaxie. Nous sommes maintenant en mesure de disperser le cube de

données avec la solution de dispersion imitant la dispersion des données MaNGA a�n d’obtenir un

spectrogramme à la résolution de MaNGA. Nous ajoutons �nalement un bruit gaussien avec un

SNR maximum de 50 représentatif de spectrogramme de haute qualité des relevés du HST. Nous

présentons une telle simulation pour la galaxie #8439-12704 dans la �gure 5.5. On note que nous

avons ajouté une apodisation du spectre de la galaxie ainsi que du spectrogramme a�n d’imiter

une potentielle transmission instrumentale. Cela permet d’obtenir des simulations assez réalistes

de spectroscopie sans fente. Nous pouvons remarquer les blobs principaux au centre du spectro-

gramme représentant la raie Hα et le doublet [N ii] qui sont fortement distordus à cause du champ

de vitesse interne de la galaxie. Cette distorsion est particulièrement importante et visible au sein

du spectrogramme simulé grâce à la très bonne résolution spectrale de 1.5 Å px
−1

correspondant

à un échantillonnage cinématique Rkin ∼ 65 km s
−1

px
−1

. On note toutefois que cette distorsion

n’est pas parfaitement axisymétrique ce qui peut signi�er que la distribution du Hα présente des

asymétries qui ne sont pas visibles dans le continuum. Nous reviendrons sur la di�érence entre la



138 Chapitre 5. Simulations de spectroscopie sans fente avec le relevé MaNGA

25 0 25
x [px]

25

0

25

y 
[p

x]
Continuum distribution

6700 6800 6900 7000 7100 7200 7300
Wavelength [Å]

0

1

2

Fl
ux

 [a
rb

. u
ni

ts
]

H +[NII]
[SII]

Galaxy spectrum x Transmission

150 100 50 0 50 100 150
x [px]  

25

0

25

y 
[p

x]

Spectrogram  (PSNR=50; MaNGA #8439-12704 simulation)

 0.00
 0.20
 0.40
 0.60
 0.80
 1.00

Figure 5.5: Simulation de spectroscopie sans fente à partir du cube de données de la galaxie #8439-

12704 du relevé MaNGA. Haut à gauche : estimation de la distribution du �ux au sein du continuum.

Haut à droite : spectre de la galaxie observé par MaNGA (multiplié par une fonction apodisée simulée

qui joue le rôle de transmission instrumentale). Bas : spectrogramme simulé centré sur la raie Hα,

construit avec une loi de dispersion linéaire longitudinale (pointillés) et un bruit gaussien à un

PSNR=50.

distribution du �ux au sein du continuum et du Hα dans les sections 5.3 et 5.4. En�n, on peut aussi

remarquer que le complexe Hα+[N ii] est totalement résolu dans le spectre de la galaxie.

Nous soulignons le fait que le DAP de MaNGA nous donne accès aux paramètres morpho-

logiques de chaque galaxie. En e�et, pour chaque objet un ajustement de Sersic a été e�ectué

ce qui nous fournit l’inclinaison, le PA relatif, la taille e�ective re et l’indice de Sersic n associé.

Nous rappelons que l’indice de Sersic pour des disques exponentiels est égal à 1 et que dans ce cas

re = 1.678 rd. Puisque ces ajustements sont de très bonne qualité, nous allons systématiquement

utiliser le PA donné par MaNGA pour ajuster les paramètres cinématiques v0 sin i et w0 sin i dans

les spectrogrammes.

5.3 Spectrogrammes simulés à la résolution de MaNGA

Dans cette section, nous allons nous intéresser dans un premier temps à l’ajustement des spec-

trogrammes simulés à la résolution de MaNGA a�n d’étudier la �abilité de notre modèle forward à

contraindre la cinématique interne des galaxies et les limites de ce dernier. Par la suite, nous pré-

senterons des simulations à la résolution du grism G102 utilisé dans le relevé GLASS de HST et

quelques ajustements de ces spectrogrammes. Nous soulignons que cette analyse reste exploratoire

et que nous ne faisons pas une étude exhaustive sur l’ensemble du sous-échantillon sélectionné

de MaNGA. Nous allons nous concentrer uniquement sur certains cas a�n d’illustrer la pertinence



5.3. Spectrogrammes simulés à la résolution de MaNGA 139

mais aussi les limites de notre modèle. Nous rappelons ici que l’échantillonnage spatial pour ces

simulations vaut 0.5 arcsec px
−1

.

5.3.1 Contraintes sur la cinématique interne

5.3.1.1 Mesure des paramètres cinématiques avec la carte des vitesses de MaNGA

Il se trouve que le DAP de MaNGA ne donne aucune contrainte sur le gradient de vitessew0. Par

conséquent, pour chaque galaxie nous ajustons celui-ci et le plateau de vitesse avec notre modèle

tanh (cf. section 3.2.4) sur la carte du champ de vitesse du Hα de MaNGA. Cet ajustement fournit

alors les mesures suivantes sur les paramètres cinématiques : v0 sin i = 190 km s−1
et w0 sin i =

50 km s−1 arcsec−1
(ce qui est équivalent à un rayon de transition de la RC r0 = 3.8 ′′ = rd). Cela

nous permettra de comparer les valeurs contraintes avec notre approche forward par rapport à ces

valeurs dérivées des cartes de vitesse de MaNGA (cf. �gure 5.7).

5.3.1.2 Ajustement du spectrogramme avec la distribution du continuum

Nous présentons un cas particulier avec la simulation du spectrogramme de la galaxie #8439-

12702 de MaNGA (cf. �gure 5.4) a�n d’illustrer un ajustement de la cinématique interne de cette

galaxie en spectroscopie sans fente. Cette galaxie a un redshift z = 0.06404, un rayon e�ectif

re = 6.2 ′′, un indice de Sersic n = 1.1 (rd ≈ 3.7 ′′), un angle de position relatif PA = 170.4 ◦ et

une inclinaison i = 71 ◦.
Les ajustements des spectrogrammes simulés pour le modèle sans et avec cinématique sont

présentés dans la �gure 5.6 et nous résumons les paramètres ajustés avec leurs erreurs statis-

tiques dans le tableau 5.1. Comme mentionné, puisque la résolution cinématique est très impor-

tante (Rkin ∼ 65 km s−1 px−1
), l’e�et de la cinématique est signi�cativement prononcé au niveau

des raies d’émission dans le spectrogramme. Nous pouvons noter que la carte des résidus sans ci-

nématique présente une structure cohérente au niveau de la position de la raie Hα, qui s’atténue

en partie dans la carte des résidus avec cinématique ; ce qui suggère que la structure résiduelle était

bien en partie une signature du champ de vitesse de la galaxie.

Les paramètres cinématiques ajustés et leurs erreurs statistiques sont les suivants : v0 sin i =

(209± 5) km s−1
, w0 sin i = (61± 2) km s−1 arcsec−1

correspondant à un rayon de transition

r0 = 3.4 ′′ ' rd. La baisse du χ2
entre les deux modèles (sans et avec cinématique) correspond

ainsi à une détection très signi�cative de la signature de la cinématique.

Dans la �gure 5.7, nous montrons l’ajustement que nous avons e�ectué a�n de mesurer les

paramètres cinématiques sur la carte de vitesse du Hα de MaNGA (cf. section 5.3.1.1) ainsi que

le champ de vitesse que notre modèle forward a contraint sur le spectrogramme simulé. De plus,

nous présentons dans la �gure 5.8 les distributions du continuum, du Hα (MaNGA), et celle du Hα

calculée à partir de l’ajustement de notre modèle (cf. section 5.3.1.3).

On peut déjà noter que la distribution du Hα de MaNGA est plus di�use que celle du continuum

comme l’indiquent les valeurs ajustées de l’indice de la distribution du �ux pour le modèle sans et

avec cinématique utilisant le �ux du continuum pour simuler la galaxie : η ∼ 0.9. La carte du

Hα de MaNGA présente une structure globalement axisymétrique avec toutefois la présence de

bras spiraux légèrement asymétriques surtout dans la partie inférieure. C’est donc potentiellement

ce bras spiral inférieur qui est particulièrement visible au sein des cartes de résidus sans et avec

cinématique dans la �gure 5.6.
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Figure 5.6: Haut à gauche : champ de vitesse ajusté v(r) (contours) superposé à l’estimation de la

distribution du �ux au sein du continuum (gris) de la galaxie #8439-12704 du relevé MaNGA. Haut
à droite : spectrogramme simulé (gris) à partir du cube de données de la galaxie. Étant donné que

l’échantillonnage cinématique de MaNGA (Rkin ∼ 65 km s
−1

px
−1

) est beaucoup mieux que celui

des instruments du HST, le décalage induit par la cinématique est d’environ ± 3.5 px de part et

d’autre de la raie Hα.

On rappelle que c’est la partie centrale des raies d’émission qui est principalement distordue par

la cinématique. De plus, le plateau de vitesse est atteint dans la partie centrale de la raie Hα et la

distribution du Hα est globalement presque axisymétrique et similaire à la carte du continuum dans

sa partie centrale. Ainsi, même avec la présence de ce bras spiral inférieur, notre modèle forward qui

utilise la distribution du �ux au sein du continuum permet d’obtenir une estimation assez "juste" du

champ de vitesse. En e�et, la valeur du plateau de vitesse v0 sin i est seulement surestimé de 10%,

tandis que le gradient central de vitesse w0 sin i est quant à lui surestimé de 20 % (cf. tableau 5.1).

Au �nal, le bras spiral inférieure ici ne biaise que légèrement la mesure des paramètres ciné-

matiques. En�n, nous pouvons noter que la reconstruction du champ de vitesse (projeté) obtenue

avec notre modèle est assez représentative de la vitesse du gaz mesurée par le relevé MaNGA (cf.

�gure 5.7).

Concernant la mesure du redshift, nous pouvons noter que notre modèle utilisant la distri-

bution du continuum (sans ou avec cinématique) contraint très précisément le redshift. En e�et,

l’ajustement sans (resp. avec) cinématique contraint le redshift à z = 0.064059 ± 0.000007 (resp.

0.064052± 0.000006) ; ce qui correspond à des mesures à 2σ au maximum de la valeur de MaNGA

qui le mesure à z = 0.06404.
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Figure 5.7: Gauche : carte des vitesses le long de la ligne de visée du gaz (v(Hα) sin i) dérivée par

MaNGA que nous avons tracé uniquement sur le masque de spaxels recommandé par le DAP. Les

contours représentent l’ajustement du champ de vitesse (avec v0 sin i et w0 sin i) sur la carte de

vitesse du gaz de MaNGA. Droite : champ de vitesse ajusté (v(r) sin i) par notre modèle forward
(qui a utilisé la distribution du continuum pour modéliser la galaxie) et tracé sur le même masque

de pixels à titre de comparaison et les mêmes contours montrant l’ajustement préliminaire des pa-

ramètres cinématiques. On peut noter que la structure globale du champ de vitesse ajusté sur le

spectrogramme correspond à la cinématique du gaz ; toutefois notre modèle surestime de 10% le

plateau de vitesse et de 20% le gradient centrale de vitesse.

5.3.1.3 Ajustement du spectrogramme avec la distribution du Hα

A�n d’étudier les systématiques liées à la modélisation de la galaxie avec sa distribution au sein

du continuum au lieu du Hα, nous avons ajusté le spectrogramme simulé de la galaxie #8439-12704

en utilisant la carte du Hα. Nous présentons les paramètres ajustés ainsi que leurs incertitudes

statistiques dans le tableau 5.1.

Comme nous l’avons vu dans le Chapitre 4, nous pouvons soustraire le [N ii] et le continuum

contraints par le modèle forward avec cinématique au spectrogramme de la galaxie. Cela nous per-

met d’obtenir une estimation de la carte du Hα au sein du spectrogramme. Nous notons que nous

utilisons le modèle avec cinématique puisque les paramètres spectraux sont généralement mieux

contraints que pour le modèle sans cinématique. Nous montrons la distribution de cette carte dans

la �gure 5.8. On peut souligner que cette distribution est assez similaire à la carte du Hα de MaNGA

avec toutefois la présence de la distorsion induite par la cinématique interne de la galaxie, qui est

signi�cativement marquée du fait de l’échantillonnage cinématique de ces simulations. De plus,

nous pouvons remarquer que cette carte est aussi dégradée par la dispersion spectrale le long de la

direction de dispersion.

Concernant les paramètres cinématiques ajusté avec le modèle utilisant le �ux du Hα de MaNGA,

on peut noter que le plateau de vitesse est convenablement contraint à 1σ, tandis que le gradient

central de vitesse est dans ce cas surestimé de 15% par rapport aux valeurs de la carte des vitesses du
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Figure 5.8: Estimation de la distribution du �ux au sein du continuum de la galaxie #8439-12704 du

relevé MaNGA (gauche), répartition du �ux du Hα générée par leur pipeline d’analyse de données

(DAP) (milieu) et carte du Hα estimée à partir de l’ajustement avec le continuum (droite). Nous

soulignons que cette dernière contient encore la distorsion induite par le champ de vitesse.

Hα de MaNGA. Nous soulignons que l’ajustement du spectrogramme simulé nous permet d’avoir

une estimation primaire de l’erreur systématique liée à l’utilisation de la distribution du continuum

dans notre approche forward par rapport à la modélisation utilisant le Hα. Pour cette galaxie, nous

pouvons en déduire une surestimation d’environ 23 km s
−1

du plateau de vitesse (∼ 12%) et de

5 km s
−1

arcsec
−1

du CVG (∼ 8%) lorsque notre modèle utilise la distribution du continuum au lieu

du Hα.

Nous ne notons ainsi pas de biais systématiques signi�catifs pour l’estimation des paramètres

cinématiques entre ces deux modèles (continuum et Hα) dans le cas de cette galaxie.

5.3.1.4 Une autre reconstruction du champ de vitesse avec la distribution du continuum

Nous présentons un autre cas d’une galaxie (#8944-12072) dont la distribution du spatiale du

Hα est similaire à celle du continuum et ne présente pas de structures trop asymétriques. Cette

dernière a un redshift z = 0.05028 et l’ajustement du modèle tanh sur la carte des vitesses du Hα

de MaNGA nous donne les valeurs du plateau de vitesse et du CVG de celle-ci : v0 sin i = 198 km s−1

et w0 sin i = 76 km s−1 arcsec−1
.

Nous illustrons les ajustements avec le modèle utilisant le continuum, et la reconstruction du

champ de vitesse à partir de la simulation du spectrogramme de cette galaxie dans les �gures 5.9

et 5.10.

Ces ajustements avec le modèle utilisant le continuum sans et avec cinématique, correspondent

à une baisse dans le χ2
de 6880 attestant d’une détection très signi�cative de la cinématique interne

de la galaxie. On note que les résidus sont moins structurés grâce à l’apport de la cinématique.

Les contraintes sur les paramètres cinématiques avec leurs erreurs statistiques sont les suivantes :

v0 sin i = (208± 2) km s−1
et w0 sin i = (55± 1) km s−1 arcsec−1

. On peut ainsi en déduire que

notre modèle surestime le plateau de vitesse de 5% et sous-estime le gradient central de vitesse de

25% pour cette galaxie.

Concernant la mesure du redshift, le modèle sans (resp. avec) cinématique contraint ce dernier

à une valeur de z = 0.05048 ± 0.00001 (resp. z = 0.05052 ± 0.00001). On remarque ainsi une

très légère surestimation du redshift d’environ 2× 10
−4

qui correspond à une erreur de 0.3% i.e. une
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Figure 5.9: Similaire à la �gure 5.6 pour la galaxie #8944-12702. La baisse dans le χ2
est d’environ

6800 ce qui correspond à une détection très signi�cative de la cinématique dans ce cas également.

20 0 20
x [px]

20

0

20

y 
[p

x]

MaNGA v(H ) and its fit (contours)
v0 sini = 198 km/s; w0 sini = 76 km/s/"

20 0 20
x [px]

Slitless v(H ) and MaNGA fit (contours)
v0 sini = 208±2 km/s; w0 sini = 55±1 km/s/"

-240

-160

-80

 0

 80

 160

 240

ve
lo

cit
y 

[k
m

/s
]

Figure 5.10: Similaire à la �gure 5.7 pour la galaxie #8944-12702. Même si notre modèle forward uti-

lisant la distribution du continuum reproduit globalement le champ de vitesse observé par MaNGA,

le maximum de la vitesse de rotation est surestimé de 5% tandis que le gradient central de vitesse

est sous-estimé de 25%.
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di�érence d’environ 2.5× 10
−4

.

Globalement, les quelques simulations de spectrogrammes de galaxies spirales de MaNGA avec

des distributions du continuum axisymétriques, des cartes du Hα assez similaires et ne présentant

pas trop de structures non symétriques dans la partie centrale, suggèrent que notre modèle forward
est en mesure de contraindre la cinématique interne. Toutefois, nous avons mis en évidence que le

plateau de vitesse tend à être surestimé (de 5 à 20 %) et le gradient de vitesse peut être sur- ou sous-

estimé d’environ 20 à 25%. En�n, pour ces simulations nous ne notons pas de biais systématiques

trop importants (< 2.5× 10−4
au maximum) liés à l’utilisation du continuum pour mesurer le

redshift à partir du spectrogramme simulé (plus de discussions dans la section 5.3.2).

5.3.1.5 Distribution centrale du Hα asymétrique

Les données de spectroscopie sans fente se résument à la donnée de l’image en large bande

(continuum) et du spectrogramme de la galaxie. Nous n’avons a priori aucune information sur la

distribution du �ux du Hα qui peut être relativement di�érente de celle du continuum (cf. Cha-

pitre 4). Dans cette partie nous allons illustrer une galaxie qui présente des asymétries dans la

partie centrale de sa carte Hα. Cela nous permettra d’étudier les systématiques que cela génère sur

l’estimation de la cinématique interne avec notre modèle qui utilise le continuum.

Nous présentons l’ajustement des spectrogrammes simulés de la galaxie #8464-12702 dans la

�gure 5.11. Cette galaxie a un redshift z = 0.05359, une vitesse maximale de rotation v0 sin i =

247 km s−1
et un CVG w0 sin i = 60 km s−1 arcsec−1

.

Nous résumons les principales caractéristiques de la galaxie ainsi que les résultats de l’ajuste-

ment sans et avec cinématique dans le tableau 5.2. Encore une fois, grâce à la très bonne résolution

cinématique (Rkin ∼ 65 km s−1 px−1
), l’e�et de la cinématique est très prononcé à la position des

raies d’émission dans le spectrogramme. Notre modèle forward permet de mesurer la cinématique

avec une détection très signi�cative et le champ de vitesse ajusté est tracé dans la �gure 5.12 avec

celui mesuré par MaNGA. On peut noter que la carte des résidus pour le modèle avec cinématique

est plus homogène que celle pour le modèle sans cinématique. Toutefois le blob bleu et rouge au

sein des résidus peut être un indicateur d’une di�érence entre la distribution du Hα et celle du

continuum.

Pour véri�er cela, nous présentons dans la �gure 5.13 ces deux distributions ainsi que la carte

du Hα estimé à partir de notre modèle avec cinématique. On remarque que la carte Hα estimée

à partir du spectrogramme est assez similaire à celle mesurée par MaNGA modulo la distorsion

de la cinématique interne et la dégradation due à la dispersion spectrale le long de la direction de

dispersion.

On peut ainsi noter que la carte Hα de MaNGA et celle que nous avons estimée présentent une

structure compacte dans la partie inférieure gauche et peu de �ux dans la partie centrale. Une telle

distribution spatiale est ainsi assez mal approximée par un disque �n axisymétrique en rotation.

Les structures (bleu et rouge) au sein des résidus indiquent donc bien que la carte du continuum

ne peut modéliser précisément cette structure asymétrique du Hα. Par conséquent, notre modèle

forward ajuste un champ de vitesse biaisant les contraintes sur les paramètres cinématiques. Nous

mesurons en e�et un maximum de vitesse de rotation v0 sin i = (191± 5) km s−1
et un gradient

de vitesse w0 = (114± 4) km s−1 arcsec−1
en utilisant la distribution du continuum. Pour cette

galaxie, le plateau de vitesse est donc sous-estimé d’environ 25% et le CVG est fortement biaisé avec

une surestimation de 90%. Néanmoins, le modèle sans (resp. avec) cinématique contraint le redshift
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à une valeur de z = 0.05360±0.00002 (resp. z = 0.05359±0.00002). Même pour une distribution

asymétrique du Hα, on souligne qu’il n’y a donc apparemment pas de biais systématique pour la

mesure du redshift avec notre modèle forward qui utilise le �ux du continuum (axisymétrique) pour

simuler le spectrogramme. En�n, on peut remarquer que l’ajout de la cinématique permet de bien

mieux contraindre les paramètres spectraux du modèle.
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Figure 5.11: Similaire à la �gure 5.6 pour la galaxie #8464-12702. La baisse dans le χ2
est d’environ

1400 ce qui correspond à une détection très signi�cative de la cinématique.

5.3.1.6 Erreurs systématiques sur le gradient central de vitesse

Nous rappelons que les spectrogrammes simulés à la résolution de MaNGA ont un échantillon-

nage cinématique d’environ 65 km s
−1

px
−1

. Par conséquent, l’erreur systématique sur le gradient

de vitesse liée au PA relatif de la galaxie est relativement faible (. 10 km s−1 arcsec−1
) (cf. équa-

tion (3.26) et les tableaux 5.1 et 5.2). Ainsi, les erreurs systématiques sur les paramètres cinéma-

tiques pour ces spectrogrammes de MaNGA sont dominées par l’utilisation de la distribution du

continuum au lieu de la carte du Hα.

5.3.2 Impact de l’utilisation du continuum sur la mesure du redshift

Comme mentionné dans le Chapitre 4, l’un des principaux avantages de notre approche forward
est l’amélioration de la précision de la mesure du redshift. Nous présentons dans la �gure 5.14 la

di�érence entre les redshifts fournis par le relevé MaNGA et ceux que notre modèle a contraint

pour le modèle sans cinématique pour les 25 galaxies de notre sous-échantillon de MaNGA. Nous

notons que l’on observe une déviation standard (ou RMS) de ∼2× 10
−4

pour les résidus entre les
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Figure 5.12: Similaire à la �gure 5.7 pour la galaxie #8464-12702. On peut noter que le champ de

vitesse ajusté par notre modèle à partir du spectrogramme est biaisé. En e�et, le plateau de vitesse

est sous-estimé d’environ 25% tandis que le gradient central de vitesse est surestimé de 90%.
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Figure 5.13: Similaire à la �gure 5.8 pour la galaxie#8464-12702. On peut noter que les cartes Hα

sont asymétriques et que celle dérivée du spectrogramme simulé présente la distorsion induite par

le champ de vitesse. Encore une fois on peut remarquer que la carte du Hα estimé avec le modèle

forward est dégradée par la dispersion spectrale le long de la direction de dispersion.

redshifts mesurés par MaNGA et par notre modèle. Nous soulignons que n’avons pas accès aux

erreurs de mesure du sondage MaNGA (supposés "vrais"), et les seules incertitudes présentées sont

statistiques. Globalement, même si cette étude reste préliminaire, nous pouvons en conclure que

le biais systématique sur la mesure du redshift liée à l’utilisation du continuum est de l’ordre de

2× 10
−4

pour les 25 galaxies issues de notre sous-échantillon du catalogue de MaNGA. Nous sou-

lignons toutefois que ces erreurs systématiques (plus les erreurs statistiques qui sont d’un ordre de

grandeur plus petites) issues de notre modèle forward (sans cinématique) restent assez faibles en

comparaison avec les erreurs totales obtenues par les mesures actuelles (σz/(1 + z) ∼ 3× 10−3
).

Bien entendu dans ce cas, la résolution des simulations de MaNGA est 10 fois meilleure en compa-

raison aux résolutions des instruments récents.
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Table 5.2: Comparaison entre les ajustements (sans et avec cinématique) des spectrogrammes si-

mulés de la galaxie #8464-12702 à la résolution de MaNGA (Rkin=65 km s
−1

px
−1

) en utilisant la

distribution du continuum pour modéliser la distribution du �ux de la galaxie. Les propriétés de

cette galaxies sont les suivantes : le PA relatif vaut (−42.7± 0.5)
◦
, i = 78.2

◦
et re=7.0

′′
(n=1.7).

Les incertitudes présentées ici sont seulement statistiques. La légende est identique à celle du ta-

bleau 5.1.

Galaxie #8464-12702 MaNGA �ux continuum (sans cin.) �ux continuum (avec cin.)

z 0.05359 0.05360 ± 0.00002 0.05359 ± 0.00002

∆χ2
– – -1426

v0 sin i 245 – 191 ± 5

w0 sin i 60 – 114 ± 4

∆(w0 sin i) – – 2.6

AHα [10
−17

erg s
−1

cm
−2

] – 800 ± 12 843 ± 10

A[N ii] [10
−17

erg s
−1

cm
−2

] – 714 ± 16 727 ± 15

σ [Å] – 5.29 ± 0.18 1.14 ± 0.09

η – 0.9554 ± 0.0016 0.9580 ± 0.0016

De plus, pour ces 25 galaxies, on rappelle que la distribution du continuum est relativement

axisymétrique et peut s’approximer par un disque �n en rotation. Même si les distributions du Hα

peuvent parfois présenter des sous-structures asymétriques, on ne note pas de biais systématiques

trop importants pour le modèle forward utilisant le continuum.

5.4 Spectrogrammes simulés à la résolution du grism G102

Dans cette section, nous allons nous intéresser de la même manière, à l’ajustement de quelques

spectrogrammes simulés du relevé MaNGA mais cette fois à la résolution du grism G102 utilisé dans

le relevé GLASS. Pour réaliser des simulations assez réalistes du relevé GLASS, nous avons dispersé

les cubes de MaNGA à une résolution cinématique Rkin ∼ 800 km s−1 px−1
. Étant donné qu’entre

z = 0.05 et z ∼ 0.4 (milieu de la bande spectrale du G102), les galaxies n’ont pas signi�cativement

évolué en type et en taille (van der Wel et al., 2014), on va supposer que les galaxies de MaNGA

sont les mêmes que celles pour nos simulations de spectrogrammes du G102.

De plus nous construisons une loi de dispersion linéaire longitudinale avec une dispersion de

∼20 Å px
−1

a�n de simuler la résolution du grism G102. Nous sommes alors en mesure de disperser

le cube de données de la galaxie a�n d’obtenir un spectrogramme simulant l’observation d’une

galaxie de MaNGA avec la résolution cinématique du grism G102. Nous soulignons que nous avons

aussi apodisé le signal et ajouté un bruit gaussien avec un PSNR de 50 a�n d’avoir des simulations

réalistes. Nous avons tronqué le spectrogramme a�n d’obtenir une taille d’environ 200 px dans la

direction spectrale et nous l’avons centré par rapport au complexe Hα+[N ii] (cf. �gure 5.15).
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Figure 5.14: Résidus entre les redshifts mesurés par MaNGA et ceux ajustés par notre modèle for-
ward (sans cinématique) utilisant la distribution du continuum pour l’ensemble des 25 galaxies du

sous-échantillon de MaNGA que nous avons sélectionné. Les erreurs présentées ici sont celles déri-

vées avec notre modèle et sont seulement statistiques. On note que la déviation standard est seule-

ment de 2× 10
−4

entre les redshifts de MaNGA et ceux mesurés par notre modèle. Cela montre

qu’il n’y a pas de fort biais systématique quant à la mesure du redshift avec notre modèle utilisant

le continuum pour des simulations à la résolution de MaNGA.

5.4.1 Contraintes sur la cinématique interne

5.4.1.1 Cas de la galaxie #8439-12704

Nous présentons une telle simulation pour la galaxie #8439-12704 du relevé MaNGA (déjà étu-

diée dans la section 5.3) dans la �gure 5.15. On note déjà que la distorsion induite par la cinématique

interne de la galaxie est beaucoup moins marquée au niveau de la raie Hα dans le spectrogramme

à cause de l’échantillonnage cinématique qui vaut Rkin ∼ 800 km s−1 px−1
.

Nous illustrons l’ajustement du spectrogramme simulé de la galaxie #8439-12704, les cartes des

résidus pour le modèle sans et avec cinématique dans la �gure 5.16 et le champ de vitesse ajusté par

notre modèle dans la �gure 5.17. Nous résumons les résultats de l’ajustement dans le tableau 5.3.

L’ajout des paramètres cinématiques dans le modèle permet de détecter le champ de vitesse à

un niveau signi�catif. Les paramètres cinématiques ajustés ainsi que leurs incertitudes statistiques

sont donnés par : v0 sin i = (263± 59) km s−1
et w0 sin i = (64± 14) km s−1 arcsec−1

. On note

que le maximum de la vitesse de rotation est surestimé d’environ 40% et contraint à 2σ de la valeur

de MaNGA qui, nous le rappelons est estimée à 189 km s−1
. Quand au CVG, ce dernier est aussi

surestimé de 28% et mais il est mesuré à 1σ de la valeur de MaNGA qui vaut 50 km s−1 arcsec−1
.

Pour l’ajustement des spectrogrammes à la résolution du G102, les surestimations plus impor-

tantes du plateau et du gradient de vitesse doivent donc être probablement dues au fait que la réso-

lution cinématique est beaucoup moins bonne que pour les simulations à la résolution de MaNGA.

En�n, nous soulignons que les structures dans les résidus (sans et avec cinématique) représentent
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Figure 5.15: Simulation de spectroscopie sans fente à partir du cube de données de la galaxie #8439-

12704 du relevé MaNGA à la résolution du grism G102. Haut à gauche : estimation de la distribution

du �ux au sein du continuum. On note que la distorsion au sein du spectrogramme est beaucoup

moins signi�cative que dans la �gure 5.5 puisque l’échantillonnage cinématique est radicalement

moins bon dans cette simulation (Rkin ∼ 800 km s−1 px−1
).

(de la même manière que dans la �gure 5.6) le bras spiral inférieur de la carte du Hα.

Ainsi, cela tend à indiquer que ces biais supplémentaires sur les paramètres cinématiques pro-

viennent d’un plus mauvais échantillonnage cinématique. À l’inverse, si la distribution du Hα pré-

sentait une structure signi�cativement di�érente dans sa partie centrale, le modèle aurait ajusté

un champ de vitesse qui aurait été encore plus biaisé par cette di�érence de morphologie (cf. sec-

tion 5.4.1.2).

En�n nous présentons dans la �gure 5.18 la carte du Hα obtenue à partir du spectrogramme

simulé et de notre modèle avec cinématique. Cette distribution du Hα est aussi distordue par le

champ de vitesse de la galaxie mais l’e�et de la cinématique est beaucoup moins marqué que dans le

cas de la simulation à la résolution MaNGA car l’échantillonnage cinématique est beaucoup moins

signi�catif ici. Entre autre, puisque la distorsion due au champ de vitesse n’est que de l’ordre de

∼ ±0.4 px, le bras spiral inférieur de la carte Hα estimée est moins "décalé" que dans la carte

obtenue à la résolution de MaNGA. Ainsi, la morphologie de la carte du Hα estimée à la résolution

du G102 est plus réaliste que celle à la résolution de MaNGA qui est plus a�ectée par l’e�et de la

cinématique interne. Elle reste toutefois davantage dégradée comparé à l’estimation de celle-ci à la

résolution de MaNGA à cause de la dispersion spectrale dans la direction de dispersion.

Il est à noter qu’à la résolution spectrale du G102, la carte Hα obtenue à partir du spectrogramme



5.4. Spectrogrammes simulés à la résolution du grism G102 151

20 0 20
x [px]

20

0

20
y 

[p
x]

Continuum distribution

40 30 20 10 0 10 20 30 40
x   [px]

20

0

20

Dispersed image and model (with kinematics)

30 10 10 30
x   [px]

20

0

20

y 
[p

x]

Residuals without kinematics; RMS=2.54%
2/DoF = 3940/2393

30 10 10 30
x   [px]

Residuals with kinematics; RMS=2.49%
2/DoF = 3908/2391 (5.2 )

-240

-160

-80

 0

 80

 160

 240

ve
lo

cit
y 

[k
m

/s
]

 0.00

 0.20

 0.40

 0.60

 0.80

 1.00

-0.15

-0.10

-0.05

 0.00

 0.05

 0.10

 0.15

Figure 5.16: Similaire à la �gure 5.6 pour la galaxie #8439-12704 simulée à la résolution du grism

G102. La baisse dans le χ2
correspond à une détection à 5.2σ de la cinématique interne. On note

que la distorsion de la cinématique induit uniquement un décalage de ∼ ±0.4 px (résolution ciné-

matique du G102) à la position de la raie Hα.
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Figure 5.17: Similaire à la �gure 5.10 pour la galaxie #8439-12704 simulé à la résolution du G102.

On note que notre modèle forward surestime le maximum de la vitesse de rotation de la galaxie de

40% et le gradient de vitesse de 28%.

est en fait la carte du complexe Hα+[N ii].

Au �nal c’est la di�érence entre les parties centrales (r . rd) du continuum et de la carte du Hα

estimée à partir du spectrogramme qui est un des points déterminants quant à la mesure des para-
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Table 5.3: Identique au tableau 5.2 pour la galaxie #8439-12704 simulée à la résolution du G102.

Galaxie #8439-12704 "G102" �ux continuum (sans cin.) �ux continuum (avec cin.)

PA relatif = (170.4± 0.5)
◦

Rkin=800 km s
−1

px
−1

z 0.06404 0.06422 ± 0.00040 0.06438 ± 0.00036

∆χ2
– – -32

v0 sin i [km s
−1

] 190 – 263 ± 59

w0 sin i [km s
−1

arcsec
−1

] 64 – 64 ± 14

∆(w0 sin i) [km s
−1

arcsec
−1

] – – 15
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Figure 5.18: Identique à la �gure 5.8 où le spectrogramme a été simulé à la résolution du G102. On

peut noter que la carte Hα dérivé du spectrogramme est beaucoup moins distordue par la cinéma-

tique de la galaxie #8439-12704.

mètres cinématiques avec notre modèle forward. Ici, ces deux distributions sont assez semblables

et c’est principalement l’échantillonnage cinématique qui biaise la mesure de la cinématique.

Concernant la mesure du redshift, les ajustements sans (resp. avec) cinématique fournissent les

contraintes suivantes : z = 0.06422± 0.00040 (resp. z = 0.06438± 0.00036) en comparaison avec

la valeur du spectrogramme simulé qui vaut z = 0.06404. On note encore une fois, que le modèle

forward (avec ou sans cinématique) utilisant le continuum contraint relativement bien le redshift à

la résolution du G102 (plus de discussions en section 5.4.2).

5.4.1.2 Cas pathologique

Dans cette section, nous allons nous intéresser à un cas particulier : la simulation du spectro-

gramme de la galaxie #8141-12701 de MaNGA à la résolution du G102. L’ajustement de la ciné-

matique sur la carte des vitesses du Hα de MaNGA nous permet de contraindre les paramètres

cinématiques pour cette galaxie : v0 sin i = 235 km s−1
et w0 = 16 km s−1 arcsec−1

.

Cette simulation nous permettra d’illustrer une con�guration spéci�que dans laquelle la distri-

bution du Hα est totalement di�érente de celle du continuum.

Nous présentons les ajustements avec le modèle sans et avec cinématique du spectrogramme

simulé dans la �gure 5.19, ainsi que la di�érence entre le champ de vitesse mesuré par MaNGA

et celui ajusté par notre modèle dans la �gure 5.20. La cinématique de la galaxie est mesurée à
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un niveau de détection élevé. Nous résumons les propriétés de la galaxie ainsi que les résultats de

l’ajustement dans le tableau 5.4.

On peut déjà noter les structures assez particulières dans les cartes des résidus sans et avec ci-

nématique. Ces dernières sont en réalité due à la distribution spéci�que du Hα qui est globalement

asymétrique présentant un blob central et des sous-structures autour de ce dernier. En e�et, nous

illustrons la distribution du Hα mesurée par MaNGA et celle estimée à partir du spectrogramme

dans la �gure 5.21. On souligne que le modèle nous permet d’obtenir une carte du Ha assez repré-

sentative de celle mesurée par MaNGA. En e�et, la distorsion induite par la cinématique sur la carte

Hα estimée est assez faible étant donnée la résolution cinématique. Toutefois, cette carte Hα est

davantage dégradée à cause de la dispersion spectrale dans la direction de dispersion. Dans ce cas,

on se doute que le continuum distordu par le champ de vitesse ne sera pas en mesure de simuler de

telles structures asymétriques.

On remarque ainsi que l’ajout de la cinématique dans le modèle permet de corriger uniquement

le blob central dans le résidu sans cinématique. Cela explique pourquoi le champ de vitesse ajusté

est seulement localisé dans la partie centrale de la galaxie car le modèle avec cinématique tente de

prendre en compte la di�érence entre la distribution du Hα et celle du continuum. Par conséquent,

le champ de vitesse ajusté est totalement biaisé.

En e�et, les contraintes sur les paramètres cinématiques et leurs erreurs statistiques sont les

suivantes : v0 sin i = (399± 34) km s−1
et w0 sin i = (404± 48) km s−1 arcsec−1

. De plus, nous

soulignons que le champ de vitesse ajusté est orienté suivant un axe cinématique opposé à celui de

la galaxie. Ainsi la mesure des paramètres cinématiques est fausse.

Cela dénote que le champ de vitesse estimé par notre modèle forward est totalement biaisé par

la distribution complexe du Hα. Dans une telle con�guration où la distribution du Hα présente des

sous-structures complexes et asymétriques, notre modèle qui utilise la distribution du continuum

comme estimation de la carte Hα est dans l’incapacité de contraindre précisément la cinématique

interne de la galaxie.

Toutefois, on note que les modèles respectivement sans et avec cinématique contraignent le

redshift à z = 0.03167± 0.00014 et z = 0.03150± 0.00011. Même dans ce cas où la morphologie

de la distribution du Hα est signi�cativement asymétrique, nous remarquons que le redshift est

contraint avec une erreur systématique de ∼ 4× 10−4
pour cette galaxie. Cela suggère, comme

nous l’avions remarqué pour les spectrogrammes simulés à la résolution de MaNGA, que notre

modèle forward utilisant le continuum est en mesure d’obtenir des erreurs globales (stats+syst) sur

la mesure du redshift de l’ordre de ∼ 5× 10−4
, même pour des galaxies donc la carte du Hα est

très complexe et ne se modélise pas par un disque �n axisymétrique en rotation.

5.4.2 Impact de l’utilisation du continuum sur la mesure du redshift

Comme mentionné précédemment, notre approche forward permet d’améliorer la précision de

la mesure du redshift. Nous présentons dans la �gure 5.22 la di�érence entre les redshifts des spec-

trogrammes simulés à la résolution cinématique du grism G102 et ceux que notre modèle a contraint

pour le modèle sans cinématique pour les 25 galaxies de notre sous-échantillon de MaNGA.

Nous pouvons noter le RMS de ces résidus qui est d’environ 7× 10−4
. On observe aussi une

dégradation (i.e. une augmentation) de cette erreur systématique due à la plus mauvaise dispersion

spectrale du G102 en comparaison avec les simulations à la résolution de MaNGA (où le RMS ∼
2× 10−4

). Nous soulignons que n’avons pas accès aux erreurs de mesure du sondage MaNGA, et
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Figure 5.19: Similaire à la �gure 5.16 pour la galaxie #8141-12701 simulée à la résolution du grism

G102. La baisse dans le χ2
est d’environ 150 ce qui correspond à une détection signi�cative de la

cinématique interne.
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Figure 5.20: Identique à la �gure 5.7 pour la galaxie #8141-12701 simulée à la résolution du G102. On

note que le champ de vitesse ajusté est totalement biaisé du fait que la distribution du Hα présente

des structures complexes asymétriques. Les paramètres cinématiques sont fortement biaisés et l’axe

cinématique est inversé.
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Table 5.4: Identique au tableau 5.2 pour la galaxie #8141-12701 simulée à la résolution du G102

(Rkin=800 km s
−1

px
−1

). Les caractéristiques de la galaxie sont les suivantes : l’inclinaison i=69.7
◦
,

le PA relatif est égal à (−14.5± 0.5)
◦

et re=11.1
′′

(n=1.2).

Galaxie #8141-12701 "G102" �ux continuum (sans cin.) �ux continuum (avec cin.)

z 0.03123 0.03167 ± 0.00014 0.03150 ± 0.00011

∆χ2
– – -141

v0 sin i [km s
−1

] 235 – 399 ± 34

w0 sin i [km s
−1

arcsec
−1

] 16 – 404 ± 48

∆(w0 sin i) [km s
−1

arcsec
−1

] – – 16
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Figure 5.21: Identique à la �gure 5.21 à la résolution du G102. On note que la distorsion de la

cinématique sur la carte Hα estimée du spectrogramme est assez faible et que cette distribution est

dégradée par la dispersion spectrale dans la direction de dispersion.

les seules incertitudes présentées sont statistiques. Pour ces simulations, notre modèle a mesuré ces

erreurs en moyenne à σz/(1+z) ∼ 2× 10−4
. Globalement, même si cette analyse est préliminaire,

on en déduit que le biais systématique sur la mesure du redshift lié à l’utilisation du continuum est

de l’ordre de 7× 10−4
pour ce sous-échantillon du catalogue de MaNGA simulé à la résolution du

G102. Ainsi, notre modèle utilisant le continuum (sans cinématique) contraint le redshift avec une

incertitude globale (stat.+syst.) de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 7× 10−4
.

Nous soulignons que ces dernières restent assez faibles en comparaison avec les erreurs globales

des relevés de HST qui sont de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 3× 10−3
. De plus, parmi ces 25 galaxies,

même si la distribution du continuum est relativement axisymétrique et peut s’approximer par un

disque �n en rotation, les distributions du Hα peuvent présenter des sous-structures asymétriques.

Par conséquent, on a tendance à remarquer que la morphologie du Hα importe moins pour la

mesure du redshift avec notre modèle utilisant le continuum que pour la contrainte des paramètres

cinématiques.

5.5 Limites du modèle et conclusions

Les cubes de données du relevé MaNGA nous ont permis de simuler des spectrogrammes à la

résolution de MaNGA et du grism G102. Dans le but d’ajuster la cinématique interne à partir des

spectrogrammes, nous avons utilisé une estimation de la distribution du �ux de la galaxie au sein
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Figure 5.22: Résidus entre les redshifts simulés et ceux ajustés par notre modèle forward (sans ciné-

matique) utilisant la distribution du continuum pour l’ensemble des 25 galaxies du sous-échantillon

de MaNGA que nous avons simulé à la résolution cinématique du G102. Les erreurs présentées ici

sont celles dérivées avec notre modèle et sont seulement statistiques. On note une déviation stan-

dard d’environ 7× 10
−4

entre les redshifts des spectrogrammes simulés et ceux ajustés par notre

modèle.

du continuum. L’ajustement de la cinématique à partir de ces simulations de quelques galaxies à la

résolution de MaNGA (Rkin ∼ 65 km s−1 px−1
) et du grism G102 (Rkin ∼ 800 km s−1 px−1

) nous

ont permis de tirer di�érentes conclusions préliminaires.

Tout d’abord, nous avons pu tester la validation de notre méthode de reconstruction du champ

de vitesse dans des spectrogrammes à la résolution de MaNGA dans le cas de galaxies spirales.

Dans le cas où les distributions du continuum et du Hα étaient axisymétriques et similaires, notre

modèle forward contraint relativement bien les paramètres cinématiques. Toutefois, nous avons mis

en évidence que le maximum de la vitesse de rotation avait tendance à être surestimé de 5 à 20%.

Quant au gradient central de vitesse, ces simulations nous ont montré qu’il peut être biaisé en étant

sous- ou surestimé d’environ 20%.

Toutefois, les simulations des mêmes objets (avec des distributions du Hα et du continuum axi-

symétriques et similaires) à une plus mauvaise résolution (avec le grism G102), ont montré que l’es-

timation des paramètres cinématiques pouvait être biaisée d’environ 40%. De plus, à cette résolution

les erreurs systématiques sur le CVG w0 à cause du PA relatif de la galaxie deviennent relativement

signi�catives (cf. tableau 5.3 et 5.4). Tout ceci indique que l’échantillonnage cinématique est une des

quantités cruciales quant à la contrainte des paramètres cinématiques en spectroscopie sans fente.

Néanmoins, on souligne que la déviation standard entre les redshifts mesurés des spectro-

grammes simulés (G102) et ceux ajustés par notre modèle (sans cinématique) est de l’ordre de

∼ 7× 10−4
. Cela suggère que l’utilisation de la distribution du continuum dans notre modèle ne
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biaise pas fortement la mesure du redshift. Ainsi, même si la distribution du Hα présente des asymé-

tries et est parfois di�érente du continuum, notre modèle parvient à mesurer précisément le redshift

à ∼ 7× 10−4
près. En�n, la précision statistique sur les mesures du redshift était en moyenne de

2× 10−4
avec le modèle sans cinématique utilisant le continuum suggérant donc une erreur glo-

bale sur z de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 7× 10−4
. Nous faisons remarquer que les simulations de ce

Chapitre ont été e�ectuées à un haut SNR (50). Toutefois, l’étude de l’impact du SNR sur la mesure

du redshift (cf. section 3.4.6) tend à indiquer que même à bas SNR (<10), l’incertitude statistique

associée est de l’ordre de ∼ 4.5× 10−4
. Ainsi cela résulterait en une erreur totale sur z de l’ordre

de σz/(1 + z) ∼ 8× 10−4
.

Par conséquent, de telles précisions sont ainsi au moins deux à trois fois meilleures que celles

obtenues par la réduction des données des relevés actuels où σz/(1 + z) ∼ 3× 10−3
.

Dans un second temps, nous avons étudié des cas plus compliqués pour lesquels la distribu-

tion du Hα présentait des structures plus complexes et asymétriques alors que la distribution du

continuum était axisymétrique. Pour de telles galaxies, les simulations ont montré que notre mo-

dèle forward tend à ajuster un champ de vitesse interne e�ectif qui va tenter de prendre en compte

la di�érence entre les morphologies des distributions du Hα et du continuum. Cela biaise alors la

mesure de la cinématique interne de la galaxie d’autant plus que les résidus pour le modèle sans

cinématique sont prononcés. Le cas de la galaxie #8141-12701 met vraiment en défaut la mesure de

la cinématique avec notre modèle forward. En e�et, celle-ci présente une distribution du continuum

qui peut s’approximer par un disque �n axisymétrique en rotation tandis que la distribution du Hα

ne respecte pas cette symétrie. Néanmoins, même pour ce cas pathologique, notre modèle utilisant

le continuum contraint le redshift avec une erreur systématique d’environ 4× 10
−4

.

On note toutefois que si la distribution du Hα présente une partie centrale axisymétrique et

que les structures asymétriques sont présentes dans des régions à plus grand rayon (r > rd), le

champ de vitesse ajusté ne sera pas fortement biaisé. En e�et, puisque le pro�l de luminosité de

la galaxie tend vers zéro dans les parties à grand rayon, c’est essentiellement la partie centrale

des raies d’émission qui permet au modèle de contraindre la cinématique de la galaxie. Ainsi, ces

morphologies complexes ne seront pas "visibles" et modélisables par notre approche forward et

la mesure de la vitesse de rotation n’en sera pas signi�cativement biaisée. Au �nal, c’est vraiment

l’échantillonnage cinématique qui contrôle la possibilité de contraindre précisément les paramètres

cinématiques.

Nous rappelons que l’indice de la distribution du �ux η nous permet de tenir compte de di�é-

rences potentielles entre les distributions du Hα et du continuum. Cependant, ce paramètre permet

uniquement de modi�er l’extension spatiale de la distribution du continuum si la carte du Hα est

plus ou moins étendue, mais ne peut modéliser des structures internes présentant des morphologies

plus complexes et/ou asymétriques.

Comme mentionné dans le Chapitre 4, il est possible d’estimer la distribution du Hα à partir de

l’ajustement de notre modèle sur des données de spectroscopie sans fente. Toutefois, la carte Hα

obtenue est intrinsèquement distordue par le champ de vitesse. On souligne quand même que cette

distorsion reste assez faible (. 0.5 px) à la résolution du G102. Ainsi toutes les études morpholo-

giques des cartes Ha restent essentiellement valables.

Si l’on s’intéresse à la distribution intrinsèque du Hα, il est néanmoins très di�cile a priori de

la dériver indépendamment de la cinématique avec le spectrogramme d’une galaxie observé avec

seulement une direction de dispersion. Il faudrait par exemple utiliser plusieurs observations de la
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même galaxie avec di�érents angles de dispersion et contraindre ces spectrogrammes pour tenter

d’obtenir la carte intrinsèque du Hα.

Nous faisons remarquer que tout ceci reste très préliminaire et il faudrait par exemple faire une

analyse exhaustive sur la totalité du catalogue de MaNGA. Cela permettrait d’étudier plus précisé-

ment les systématiques reliées à la mesure de la cinématique interne des galaxies à partir de la don-

née de leurs spectrogrammes simulés. Nous pourrions ainsi quanti�er le pourcentage de galaxies

spirales pour lesquelles notre modèle utilisant la distribution du continuum serait en mesure de

contraindre précisément le plateau de vitesse. Nous serions aussi capable d’étudier le cas échéant

quelles sont les morphologies typiques des distributions du Hα qui mettent en défaut la mesure

des paramètres cinématiques. Nous pourrions également simuler la dispersion des spectrogrammes

dans plusieurs directions, et ajuster indépendemment ou simultanément ceux-ci. Cela permettrait

d’étudier les systématiques sur les paramètres cinématiques et le redshift de notre modèle liées à

l’observation de spectrogrammes sous di�érentes directions de dispersion.

Nous aurions alors une idée de la faisabilité d’étudier des relations d’échelles telle que la relation

de Tully-Fisher à partir des données de spectroscopie sans fente pour les futurs relevés tel que

Euclid. Néanmoins, il faudrait également tenir compte de l’évolution des lois d’échelles avec le

redshift car les galaxies évoluent en taille et en morphologie en fonction du redshift.



Chapitre 6

Conclusions et Perspectives

6.1 Conclusions

6.1.1 Modélisation complète des données de spectroscopie sans fente

La spectroscopie sans fente est devenue une technique largement utilisée dans les relevés spec-

troscopiques. En e�et, le grand champ de vue, la forte capacité au multiplexage, la facilité de la

conception instrumentale et l’absence de fente et le faible bruit de fond pour les instruments spa-

tiaux permettent aux relevés utilisant cette technique d’obtenir des catalogues conséquents avec une

grande précision spectro-photométrique. Néanmoins, la spectroscopie sans fente sou�re de nom-

breux inconvénients qui sont principalement des e�ets de contamination. L’inter-contamination

due à la superposition potentielle des spectrogrammes d’objets voisins et l’auto-contamination : la

résolution spectrale e�ective est reliée à l’étendue spatiale de l’objet résolu.

Dans cette thèse, nous avons choisi de nous concentrer sur la prise en compte de l’e�et d’auto-

contamination. A�n de contraindre au mieux le redshift, nous avons construit un modèle prédictif

réaliste des spectrogrammes qui peut ainsi être comparé aux données des relevés actuels dans une

approche forward. Cette approche permet également de mesurer d’autres quantités résolues pou-

vant dégrader la précision sur le redshift tels que la cinématique interne de la galaxie.

On note que même si nous nous sommes uniquement focalisés sur l’e�et d’auto-contamination,

on rappelle qu’un modèle forward constitue de fait une méthode idéale de décontamination. En e�et,

il serait alors possible de modéliser tous les ordres de dispersion pour les ajuster simultanément et

les soustraire.

Dans notre étude, ce modèle s’appuie essentiellement sur deux hypothèses (cf. Chapitre 3) : l’ap-

proximation d’un disque �n, froid et axisymétrique en rotation qui reste valable pour des galaxies

spirales ne présentant pas de structures complexes asymétriques. La seconde a plus une motiva-

tion technique car elle suppose la séparabilité du cube de données de la galaxie i.e. que le spectre

intrinsèque (dans le référentiel au repos) soit le même en tout point de la galaxie.

À l’inverse des approches traditionnelles de méthode inverses qui e�ectuent des statistiques

sur les spectrogrammes et ne tiennent généralement pas compte de l’e�et d’auto-contamination,

l’approche forward nécessite une compréhension profonde de la partie physique mais aussi instru-

mentale des données (cf. équation (3.23)).

Nous soulignons que ce choix de modélisation permet une grande �exibilité comme nous l’avons

montré dans le Chapitre 4. Nous sommes en mesure de contraindre conjointement notre modèle

159
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sur plusieurs régions d’émission, sur plusieurs spectrogrammes observés sous di�érents angles de

dispersion. Il est possible d’ajuster simultanément notre modèle pour plusieurs observations de la

même galaxie avec di�érents grisms. Comme noté ci-dessus, nous pourrions même le contraindre

sur plusieurs ordres (on rappelle par exemple que le second ordre est deux fois plus dispersé). Nous

pouvons également envisager d’autres extensions, par exemple en utilisant des images à haute ré-

solution ou en Hα. En�n, notre modèle a l’avantage de pouvoir être complexi�é si besoin pour peu

que les données puissent contraindre les paramètres de celui-ci.

6.1.2 Amélioration de la précision sur la mesure du redshift

La mesure précise du redshift à partir des spectrogrammes est essentielle pour les futures relevés

de spectroscopie sans fente. La future mission Euclid nécessite par exemple une mesure du redshift

avec une incertitude σz/(1 + z) < 1× 10−3
(pour la sonde des BAO).

Un des avantages de notre modèle est qu’il tient naturellement compte de l’e�et d’auto-contamination

et donc la résolution spectrale e�ective ne dépend plus de l’extension spatiale de la source même

en l’absence de la modélisation de la cinématique interne de la galaxie. Des simulations à la ré-

solution du G102 ont suggéré que l’erreur statistique sur la mesure du redshift est de l’ordre de

σz/(1 + z) . 4× 10−4
à bas SNR (<10) et σz/(1 + z) . 2× 10−4

à SNR plus important (>20) (cf.

Chapitre 3).

De plus, l’application de notre approche forward (même sans modéliser la cinématique) sur des

sous-échantillons de galaxies résolues des sondages GLASS et 3D-HST a montré qu’en moyenne

la précision statistique sur la mesure du redshift était de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 2× 10−4
(cf.

Chapitre 4). On rappelle que n’avons pas accès aux détails de la calibration des relevés de HST pour

estimer les erreurs systématiques liées à la calibration.

En�n, nous avons remarqué que le fait d’inclure la cinématique dans le modèle permettait de

potentiellement enlever des dégénérescences entre les paramètres spectraux et fournissait donc en

moyenne une meilleure précision statistique sur le redshift. En comparaison, les méthodes actuelles

de réduction de données en spectroscopie sans fente obtiennent des précisions globales (incluant

les erreurs systématiques) d’un ordre de grandeur supérieur, de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 3× 10−3
.

6.1.3 Mesure de la cinématique interne des galaxies

C’est essentiellement de potentielles applications à des études de relations d’échelles telle que

la relation de Tully-Fisher (qui lie la vitesse de rotation à la distance des galaxies spirales) qui nous

ont motivé à estimer la cinématique interne à partir de données de spectroscopie sans fente.

Pour ce faire, l’approche forward est nécessaire car des méthodes inverses ne peuvent tenir

compte de tels e�ets sous-pixels. Nous avons simulé la courbe de rotation de la galaxie grâce à deux

paramètres : le gradient central et le plateau de vitesse (cf. Chapitre 3). Le modèle a alors été appliqué

à des observations de galaxies spirales de type tardif a�n de tester la faisabilité de la mesure de la

cinématique.

Nous parvenons à contraindre le champ de vitesse interne pour un sous-échantillon à partir

des données des relevés GLASS et 3D-HST du HST. Toutefois, étant donné que les observations en

spectroscopie sans fente ne sont généralement pas assez profondes, la mesure du plateau de vitesse

reste assez di�cile en général. Toutefois, il a été montré qu’il est possible d’étudier la relation de

Tully-Fisher avec l’estimateur v(1.3re) (= v(2.2rd) pour un disque exponentiel) (Lelli et al., 2019).
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De telles mesures pourraient alors être possibles en spectroscopie sans fente. De plus, même si le

gradient de vitesse reste statistiquement le paramètre cinématique le plus facile à contraindre, il

est entaché de nombreuses erreurs systématiques (PA relatif, modélisation de la courbe de rotation,

beam smearing) (cf. Chapitre 3). Globalement, la mesure de la cinématique interne est possible mais

seulement pour un sous-échantillon de galaxies spirales isolées de type tardif.

6.1.4 Erreurs systématiques et limitations du modèle

En travaillant avec les données des relevés du HST, nous avons observé des erreurs systéma-

tiques dans la solution de dispersion dans la direction transverse mais aussi dans la direction lon-

gitudinale entre des spectrogrammes observés sous di�érentes directions de dispersion pour une

même source. Puisque ces erreurs de calibration sont de l’ordre du pixel, nous avons du en tenir

compte aussi bien pour mesurer des e�ets sous-pixels telle que la cinématique mais aussi pour

contraindre plus précisément le redshift et les autres paramètres spectraux (intensités et largeur

des raies, continuum etc.).

Les observations de spectroscopie sans fente fournissent uniquement le spectrogramme et l’image

de la galaxie en photométrie large-bande. Ainsi, pour ajuster la cinématique interne mais aussi

le redshift, nous utilisons la distribution du continuum pour estimer la distribution du �ux de la

galaxie dans notre modèle forward. Toutefois, comme nous l’avons vu dans les Chapitres 4 et 5,

la distribution du gaz Hα peut être parfois di�érente du continuum, et peut présenter des sous-

structures asymétriques et complexes. Les simulations de spectrogramme à partir des données de

spectroscopie à champ intégral du relevé MaNGA nous ont permis de tirer quelques conclusions

préliminaires quant à cette di�érence. En e�et, l’ajustement de ces spectrogrammes simulés nous

a appris que même si la distribution du Hα pouvait s’apparenter à un disque �n axisymétrique

en rotation, les paramètres cinématiques pouvaient être biaisés (d’environ 20% au maximum à la

résolution de MaNGA et jusqu’à 40% pour certains cas à la résolution du G102). Des tests sur cer-

tains cas suggèrent que ces erreurs systématiques dû à l’utilisation du continuum peuvent devenir

alors beaucoup plus signi�catives lorsque la carte du Hα présente des morphologies centrales asy-

métriques. De plus, nous avons pu mettre en évidence que l’échantillonnage cinématique contrôle

l’e�cacité de notre modèle à contraindre précisément les paramètres cinématiques. Cependant, ce

dernier reste assez limité pour les observations actuelles. Toutes ces raisons font qu’en moyenne, il

est di�cile de contraindre précisément la cinématique interne pour un grand nombre de galaxies

dans les sondages de spectroscopie sans fente récents. Aussi, de part une résolution spectrale limi-

tée, ces observations ne peuvent contraindre des modèles trop complexes. De plus, de tels modèles

seraient di�cilement contraignables et ne régleraient pas la systématique liée à l’utilisation du

continuum au lieu du Hα.

Néanmoins, les simulations de MaNGA nous ont permis d’entrevoir le fait que même si des

galaxies présentent une morphologie du Hα très complexe et non axisymétrique, notre approche

forward permet de mesurer relativement précisément le redshift. En moyenne, notre modèle utili-

sant le continuum même sans cinématique permet de contraindre le redshift avec une erreur sys-
tématique d’environ 7× 10

−4
(cf. Chapitre 5). Cela couplée à des erreurs statistiques de l’ordre de

2× 10
−4

(cf. Chapitre 4 et 5) fournit des erreurs totales de l’ordre de 7× 10
−4

pour la précision sur

la mesure du redshift.

En�n, nous mentionnons que tous les e�ets systématiques qui ont été mis en évidence avec notre

approche forward (par exemple la distribution du Hα vs. celle du continuum) "existent" également
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avec une approche inverse (backward), mais sont moins faciles à mettre en évidence. Un modèle

forward expose clairement les lacunes du modèle, qui sont moins explicites avec une approche

backward : c’est un avantage majeur de l’approche forward utilisée dans cette thèse.

6.2 Perspectives

Ce Chapitre est l’occasion de proposer des applications et des évolutions possibles des travaux

de cette thèse. Les di�érentes questions qui suivent naturellement la démarche présentée dans ce

manuscrit sont tout d’abord de construire un modèle forward complet aussi bien pour la modéli-

sation de la galaxie que pour la calibration (cf. section 6.2.1). Nous discuterons aussi de quelques

extensions éventuelles du modèle. Dans la section 6.2.2, nous présenterons des applications de notre

modèle forward pour la future mission spatiale Euclid. En�n, dans la section 6.2.3, nous donnerons

des perspectives quant à l’étude des relations d’échelles pour les galaxies à partir de données de

spectroscopie sans fente.

6.2.1 Vers un modèle forward global

Nous avons souligné les légères incohérences dans la loi de dispersion des spectrogrammes

des relevés GLASS et 3D-HST. Ces erreurs de calibration dans la direction de dispersion induisent

ainsi une erreur systématique sur la détermination du redshift e�ectif de la galaxie (mais n’a�ecte

toutefois pas la mesure de la cinématique). Comme discuté à la �n du Chapitre 2, notre approche

a deux applications majeures. Premièrement, nous pouvons extraire des informations astrophy-

siques telle que l’estimation du cube intrinsèque d’une source en supposant connu le modèle de

dispersion D(λ) (comme nous l’avons fait dans cette thèse). À l’opposé, nous pouvons aussi ob-

tenir des propriétés de calibration pour estimer le modèle de dispersion D(λ) en supposant alors

connue les caractéristiques physiques de la source (ce qui est le cas pour des étoiles de référence).

Par conséquent, une modélisation forward des méthodes de calibration serait en mesure de réduire

ces erreurs systématiques que nous avons observées. Cela combiné avec notre modèle décrit dans le

Chapitre 3, permettrait ainsi d’obtenir des résultats optimaux avec des incertitudes systématiques

sur le redshift du même ordre de grandeur que les erreurs statistiques (∼ 2× 10−4
). On pourrait

donc s’attendre à une erreur globale sur le redshift de l’ordre de σz/(1 + z) ∼ 8× 10−4
pour le

G102 (en incluant les systématiques liées à l’utilisation du continuum).

On rappelle que le relevé GLASS a observé des spectrogrammes avec le G102 et le G141 pour

deux directions de dispersion orthogonales. Il serait par exemple possible de compléter le modèle

en ajustant simultanément au moins deux des quatre spectrogrammes disponibles pour une même

source. Pour une gamme réduite de redshift, il serait aussi envisageable d’ajuster le modèle conjoin-

tement sur les quatre spectrogrammes dont la raie [O iii] tomberait dans le domaine du G102 et la

raie Hα serait observée avec le G141.

De plus, une fois que les données du relevé FIGS-HST
1

seront rendues publiques, notre mo-

dèle pourrait ajuster simultanément les 5 spectrogrammes observés avec le G102 par source. Cela

permettrait d’étudier l’impact du nombre d’observations à di�érents angles de dispersion sur la

1. Nous mentionnons que nous avons contacté les auteurs pour un accès direct aux données, mais que nous n’avons

pas eu de retour.
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mesure du redshift et des paramètres cinématiques ; mais aussi sur les erreurs systématiques liées

à ces di�érentes observations.

En�n, dans cette thèse nous nous sommes particulièrement intéressé à la mesure de la ciné-

matique interne des galaxies en spectroscopie sans fente, mais il est tout à fait possible de tenter

de mesurer d’autres quantitées résolues telles que des gradients de métallicité avec une approche

forward également (e.g. Carton et al., 2017). Néanmoins, nous soulignons que la résolution cinéma-

tique et spatiale des données de spectroscopie sans fente actuelles fait qu’en général, ces dernières

ne peuvent contraindre des modèles trop complexes. C’est pour cela, que nous n’avons pas simulé

la cinématique interne avec un modèle trop élaboré. Toutefois, pour des futures sondages avec une

meilleure résolution spectrale et des observations avec di�érentes directions de dispersion, il serait

intéressant de tester si nous sommes en mesure d’estimer la carte du Hα intrinsèque par exemple.

6.2.2 La mission Euclid

On rappelle que la mission Euclid aura pour but de mesurer 30M de redshifts (0.9 < z < 1.8

pour des sources Hα) sur un champ de 15 000 deg
2

(relevé WIDE) grâce à l’instrument NISP-S avec

une dispersion de 13 Å px
−1

(cf. Chapitre 2). La précision requise sur ces redshifts spectroscopiques

est de σz/(1 + z) < 0.001. L’une des deux sondes cosmologiques primaires de Euclid que sont les

BAO nécessitent en e�et des précisions sur le redshift d’au moins 1× 10
−3

. Ainsi, toute amélioration

de la mesure du redshift est une priorité.

Impact d’un modèle forward sur les contraintes cosmologiques
Étant donné que la dispersion du spectrographe sans fente de Euclid est respectivement deux

(resp. quatre) fois meilleure que celle du G102 (resp. G141), on peut s’attendre à une incertitude

globale sur la mesure du redshift au moins de σz/(1 + z) . 5× 10−4
pour notre modèle forward

(même sans considérer la mesure de la cinématique). Nous pouvons alors s’interroger sur l’impact

d’une telle précision sur le redshift sur les contraintes des paramètres cosmologiques où de façon

équivalente sur la �gure de mérite (FoM ∼ (∆w0 ×∆wa)
−1

) pour la future mission Euclid.

Pour ce faire, nous utilisons les analyses réalisées dans Wang et al. (2010) qui prédisent l’évolu-

tion de la FoM d’un relevé de spectroscopie sans fente à �ux Hα limité couvrant 20 000 deg
2 i.e. du

type Euclid. Cette étude fournit une relation empirique de l’évolution de la FoM en fonction de la

précision sur le redshift σz/(1+z) (valable pour des précisions entre 5× 10
−4

et 5× 10
−3

) que nous

extrapolons dans la �gure 6.1. Pour un relevé comme Euclid avec un taux de succès de la mesure du

redshift e = 0.5 (Laureijs et al., 2011), nous soulignons que la mesure du redshift avec une erreur à

5× 10
−4

au lieu de 1× 10
−3

(i.e. deux fois plus précise) permet d’avoir une FoM d’environ 15% plus

importante. En e�et la mesure plus précise des redshifts impactera directement les BAO qui seront

mieux contraintes et cela permettrait donc d’obtenir de meilleures contraintes sur les paramètres

cosmologiques grâce à notre modèle forward (sans même modéliser la cinématique).

On peut également quanti�er cette amélioration dans la FoM en terme de couverture. En e�et,

cette même étude a montré que la FoM est proportionnelle au volume (ou taille) du relevé. Par consé-

quent, une précision sur la mesure du redshift deux fois meilleure correspondrait e�ectivement à

l’observation de 2200 deg
2

en plus des 15 000 deg
2

de Euclid.

Performances des grisms
Étant donné que la dispersion des grisms rouge et bleu du NISP-S est de 13 Å px

−1
, la distorsion
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Figure 6.1: Prévisions de la �gure de mérite (FoM) pour les paramètres cosmologiques (w0, wa)

pour un relevé de galaxie en spectroscopie sans fente en fonction de la précision sur la mesure du

redshift (Wang et al., 2010). Ces simulations ont été faites avec un seuil de détection de la raie Hα

�xé à 4× 10
−16

erg s
−1

cm
−2

, un redshift entre 0.5 < z < 2.1, une taille de relevé de 20 000 deg
2

et

un taux de succès de la mesure du redshift e = 0.35, 0.5 (Euclid), 0.7. La FoM inclut les priors de

la mission Planck et est marginalisée sur les contraintes du paramètre de croissance des structures.

des raies d’émission au sein des spectrogrammes sera plus prononcée (Rkin ∼ 250 km s
−1

px
−1

pour

le grism rouge et 360 km s
−1

px
−1

pour le grism bleu). En e�et, comme le montre la �gure 6.2, on note

que le PA e�ectif dans le spectrogramme est plus important que pour les instruments du HST, avec

un décalage pouvant aller jusqu’à 50
◦

entre le PA relatif et e�ectif. Dans le pipeline de réduction des

données spectroscopiques de Euclid, il est prévu d’intégrer les spectrogrammes suivant la direction

du PA photométrique de la galaxie pour tenter de limiter l’e�et d’auto-contamination. Toutefois,

comme le montre cette �gure, une telle approche ne va pas complètement résoudre ce problème

d’auto-contamination, avec une résolution e�ective qui dépendra aussi de la vitesse (et donc de la

masse) de la galaxie.

Dans la �gure 6.3, nous présentons les erreurs systématiques sur le gradient central de vitesse

w0 liées au PA relatif. On note qu’elles sont sont moins importantes en comparaison avec le G102

et le G141 du HST. Elles sont au maximum de l’ordre de ∆w0 ∼ 20 km s−1 arcsec−1
(en supposant

que le PA est mesuré avec une erreur d’environ 0.5
◦
).

Nous rappelons que le NISP-S permettra de fournir quatre spectrogrammes par galaxie du relevé

WIDE pour trois angles de dispersion (0, 90 et 180
◦

pour la voie rouge uniquement). Il serait possible

de réaliser une étude en complétude en Hα à �ux limité. En e�et, l’observation sous di�érents angles

de dispersion permettra de déterminer la position de potentielles sources pour lesquelles seul le blob

Hα de leurs spectrogrammes serait visible. Une telle approche sera alors en mesure de détecter

toutes les sources pour lesquelles le continuum est trop faible et qui ne seraient donc pas visibles

en photométrie avec l’imageur VIS. Nous faisons remarquer qu’une telle étude de complétude peut
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Figure 6.2: Similaire à la �gure 3.4 pour le grism rouge de l’instrument NISP de la mission Euclid

avec un échantillonnage cinématique �xé à 252 km s
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et des valeurs du CVG w0=100, 300 et
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. On rappelle que la résolution spatiale du NISP est de 0.3 arcsec px
−1
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Figure 6.3: Similaire à la �gure 3.26 respectivement pour le grism rouge (resp. bleu) de l’instru-

ment NISP de la mission Euclid avec un échantillonnage cinématique �xé à 252 km s
−1

px
−1

(resp.

359 km s
−1

px
−1

) et des valeurs du CVG w0=100, 300 et 600 km s
−1

arcsec
−1

. On rappelle que la réso-

lution spatiale du NISP est de 0.3 arcsec px
−1

.

être faite pour des objets Lyα couvrant alors des redshifts plus importants.

Simulations à la résolution du NISP-S avec les données de MaNGA
Nous illustrons ici quelques simulations de spectrogrammes de galaxies de MaNGA à la réso-

lution du grism rouge du NISP-S et projetées à z = 1.35 (correspondant au milieu de la bande

spectrale du grism rouge pour les sources Hα). Nous présentons l’ajustement du spectrogramme

simulé de la galaxie #8439-12704 (étudiée dans le Chapitre 5) pour le modèle utilisant la distri-

bution du continuum sans et avec cinématique dans la �gure 6.4. On note déjà que la distor-
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Figure 6.4: Similaire à la �gure 5.15 pour la galaxie #8439-12704 dont le spectrogramme est simulé à

la résolution du grism rouge (NISP-R) de Euclid. Étant donné que l’échantillonnage cinématique du

NISP-R (Rkin ∼ 250 km s−1 px−1
) est meilleur que celui des instruments du HST, le décalage induit

par la cinématique est ∼ ±1 px. La baisse dans le χ2
correspond à une détection très signi�cative

à 27σ de la cinématique interne de la galaxie.

sion du spectrogramme au niveau de la raie Hα est visible grâce à l’échantillonnage cinématique

Rkin ∼ 250 km s−1 px−1
. La cinématique est alors détectée à un niveau élevé à 27σ. Les pa-

ramètres cinématiques sont ainsi statistiquement bien contraints : v0 sin i = (181± 5) km s−1

et w0 sin i = (43± 2) km s−1 arcsec−1
, en comparaison avec les valeurs de MaNGA qui sont

v0 sin i = 189 km s−1
et w0 sin i = 50 km s−1 arcsec−1

. Par conséquent, le plateau de vitesse est

seulement sous-estimé de 5%. Quant au gradient de vitesse, il est sous-estimé de 15%. Toutefois,

nous soulignons qu’il faudrait prendre en compte l’e�et du beam smearing.

Nous résumons les champs de vitesse ajustés avec le modèle utilisant la distribution du conti-

nuum pour cette galaxie dans la �gure 6.5 ; pour les spectrogrammes simulés à di�érentes résolu-

tions (NISP-R et le G102). On peut alors souligner la dégradation de la reconstruction du champ de

vitesse au fur et à mesure que la résolution spectrale D devient mois bonne.

Nous ne notons toutefois pas de biais systématique trop important pour la mesure du redshift.

En e�et, pour cette galaxie le redshift est contraint à z = 1.35024 ± 0.00053 pour le modèle sans

cinématique.

Le meilleur échantillonnage cinématique du NISP-S tend à suggérer que la mesure de la ciné-

matique interne des galaxies sera plus facile à mesurer avec notre modèle forward. Toutefois, nous

soulignons que ces simulations préliminaires ont été faites en supposant que les galaxies à z ∼ 0.05

et z ∼ 1.35 étaient les mêmes ce qui n’est pas le cas. Nous savons qu’aux redshifts mesurés par le

NISP-S (0.9 < z < 1.8), il y a moins de galaxies spirales en proportion et que ces dernières ont

une taille physique deux fois plus petites (en moyenne à z = 1.35 : re ∼ 0.55 ′′ pour les galaxies
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Figure 6.5: Gauche : champ de vitesse de la galaxie #8439-12704 mesuré par MaNGA. Les deux

autres images montrent le champ de vitesse ajusté (v(r) sin i) à partir du spectrogramme simulé à

la résolution du NISP-R de Euclid (milieu) et à la résolution du G102 de GLASS (droite). Pour chaque

image, les contours correspondent à l’ajustement de la cinématique sur la carte de vitesse du gaz

dérivée de MaNGA.

de type tardif ; van der Wel et al. (2014)). De plus la résolution spatiale du NISP est de 0.3
′′

px
−1

,

donc la plupart des galaxies seront étendues sur quelques pixels au maximum. Néanmoins, pour

les galaxies su�samment résolues, la distorsion du spectrogramme induite par le champ de vitesse

sera signi�cative grâce à l’échantillonnage cinématique important du NISP-S. Ainsi, notre modèle

devrait être en mesure de contraindre les paramètres cinématiques pour ce sous-ensemble restreint

d’objets qui reste di�cile à estimer sans des simulations plus poussées. En�n, puisque ces dernières

seront étendues seulement sur quelques pixels, la di�érence entre le continuum et le Hα devrait

être "moins signi�cative" en terme de résidus. Par conséquent, on peut s’attendre à des erreurs sys-

tématiques encore plus faibles pour la mesure du redshift avec le modèle sans cinématique utilisant

le continuum.

6.2.3 Études des relations d’échelles en spectroscopie sans fente

Distributions des paramètres morpho-cinématiques des galaxies
Nous avons supposé que pour un sous-échantillon de galaxies spirales résolues et isolées, la me-

sure du maximum de la vitesse de rotation est envisageable (modulo un contrôle des biais systéma-

tiques). La question qui demeure est comment estimer quantitativement la taille et les caractéris-

tiques de ce sous-échantillon a priori ? Pour combien de galaxies parmi les 30M qui seront observées

avec Euclid, notre modèle forward serait-il capable de mesurer le champ de vitesse de la galaxie?

On pourrait par exemple commencer par considérer l’ensemble des 5000 (et 10 000 en 2020)

cubes de données du catalogue de MaNGA et de construire leurs spectrogrammes simulés et projetés

à des redshifts 0.9 < z < 1.8 à la résolution spectrale du NISP-R de la mission Euclid. Cela nous

donnerait une estimation du nombre de galaxies pour lesquelles notre modèle est en mesure de

contraindre les paramètres cinématiques v0 et w0. Cette étude nous indiquerait aussi quels sont

les biais sur l’estimation du champ de vitesse en fonction de l’échantillonnage cinématique, de la

di�érence entre le Hα et le continuum, de l’intensité de la raie Hα, du PA relatif, de l’inclinaison,

de la taille de la galaxie etc.

Toutefois, comme nous l’avons mentionné, les galaxies à z & 1 sont di�érentes en type et
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en taille que celles de l’Univers Local du catalogue MaNGA. De plus, nous avons appliqué des

critères de sélection assez "forts" pour obtenir nos sous-échantillons pour lesquels notre modèle

est susceptible de mesurer la cinématique interne. Il serait donc intéressant de savoir quelle serait

la taille équivalente de notre sous-échantillon des relevés du HST pour la future missions Euclid?

Il faudrait par exemple avoir accès à des simulations d’Univers qui tiennent compte à la fois des

propriétés morphologiques, spectrales mais aussi cinématiques des galaxies.

Une perspective possible serait alors d’utiliser le catalogue simulé Flagship 2
(?) développé au

sein du consortium Euclid. Ce dernier fournit des informations morphologiques, spectrales mais

aussi la masse des Halos de matière noire simulés pour un total d’environ 3 milliards d’objets. De

nombreuses études ont étudié la relation entre la masse du Halo et le maximum de la vitesse de

rotation. Par exemple, Katz et al. (2019) a quanti�é la corrélation entre ces deux grandeurs grâce à

l’étude de 120 galaxies de type tardif de l’Univers Local :

log

(
MDM

M�

)
= (2.439± 0.196) log

( vmax

138 km s−1

)
+ (11.552± 0.108) (6.1)

Il serait alors envisageable dans un premier temps d’utiliser cette relation a�n d’estimer le plateau

de vitesse des galaxies simulées du catalogue Flagship. Nous aurions alors une idée de la distribution

des v0 sin i en fonction du redshift et des paramètres morphologiques et spectraux. En appliquant

des critères de sélection comme pour les données des relevés de HST, nous pourrions donc avoir

une estimation du nombre de galaxies pour lesquelles la courbe de rotation serait mesurable en

spectroscopie sans fente.

Étude de la relation de Tully-Fisher
Nous rappelons qu’en plus du relevé WIDE de 30M de galaxies, Euclid observera dans le champ

DEEP qui fournira des observations de spectroscopie sans fente beaucoup plus profondes. Celui-ci

sera observé des dizaines de fois tous les mois (3× ∼ 40 fois avec le grism rouge et 40 fois avec

le grism bleu). Ainsi, pour chacune des ∼ 1.5M de galaxies de ce relevé, il y aura environ 4×40

spectrogrammes observés sous di�érentes directions de dispersion et pour les deux grisms rouge et

bleu. Ces données plus profondes couplées à un échantillonnage cinématique relativement meilleur

et des catalogues plus importants que ceux d’aujourd’hui seront ainsi beaucoup plus adaptés à la

mesure de la cinématique avec notre modèle forward. Avec ce relevé, il sera sans doute possible

d’étudier les relations d’échelles des galaxies spirales telle que la relation de Tully-Fisher grâce

à des estimateurs du maximum de la vitesse de rotation tel que v(1.3re) qui n’exigent pas des

observations sur tout le plateau. Il serait aussi envisageable de classi�er à la fois la morphologie et

la cinématique des galaxies telles que les études des IFS mais avec l’avantage statistique des relevés

de spectroscopie sans fente et la couverture importante en redshift associée.

Le gradient de vitesse w0 comme estimateur de distance?
Il est à noter que la brillance de surface µ0 est indépendante de la distance de la galaxie. De plus,

le gradient de vitesse w0 peut s’écrire en fonction de la distance angulaire DA :

w0 [km s−1 kpc−1] = w0 [km s−1 arcsec−1]/DA(z) (6.2)

2. https://cosmohub.pic.es/home

https://cosmohub.pic.es/home
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De plus, on rappelle que de nombreuses études ont con�rmé l’étroite corrélation entre le CVGw0 et

la brillance de surface µ0 (cf. équation (1.29) et �gure 1.14). Ainsi, à partir de la mesure du gradient

de vitesse w0 en km s
−1

arcsec
−1

grâce à notre modèle forward et de la connaissance de la brillance

de surface qui permettrait d’estimer précisément w0 en km s
−1

kpc
−1

, nous pourrions obtenir une

estimation de la distance angulaire des galaxies. D’une manière similaire aux relations de Tully-

Fisher et de Faber-Jackson qui utilisent des propriétés cinématiques des galaxies pour estimer des

distances, la mesure du gradient interne des RCs en spectroscopie sans fente pourrait également

être utilisée dans ce but.

Nous rappelons toutefois que nous avons vu que la mesure du gradient de vitesse en spectro-

scopie sans fente est entachée de nombreuses erreurs systématiques. A�n de réduire ces dernières,

la mesure de celui-ci devra donc par exemple être obtenue à partir de l’ajustement conjoint de plu-

sieurs spectrogrammes observés sous di�érentes directions de dispersion. De telles mesures à partir

du relevé WIDE et surtout du relevé DEEP de la mission Euclid devraient permettre de contraindre

assez précisément le CVG. On pourrait alors explorer si de tels ajustements pourraient potentiel-

lement faire en sorte que la relation (6.2) couplée à l’équation (1.29) devienne compétitive avec

d’autres indicateurs de distance.
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