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Chapitre 1

Introduction

A Voie lactée, cette grande trainée diffuse qui barre le ciel nocturne. Elle a depuis toujours
posé question a I'Homme. Elle a d’abord trouvé son origine dans la mythologie. Pour les
Grecs, c’est Héra, chassant Héracles de son sein ou Zeus I'avait mis a téter, envoyant
le lait jusque dans le ciel. Cela devait étre la destinée d’Héracles que de peupler le ciel,
puisqu’au cours de ses travaux il y envoya aussi un dragon et un crabe, tous deux a la
solde de sa belle-mere. Enfin il finira lui aussi dans la votite céleste.

Bien qu’ils aient inventé de belles histoires, les Grecs ont aussi mené les premieres études
scientifiques du ciel nocturne et de la Voie lactée. Le traité Du ciel d’Aristote classe les objets fixes
et lumineux du ciel nocturne dans le monde supralunaire. Hipparque, lui, classera les étoiles en six
catégories de luminosité, un principe qui, bien que remanié, reste toujours utilisé aujourd’hui.

L’une des percées majeures dans la compréhension de la trainée de la Voie lactée dans le ciel
nous vient de I’Orient, pendant ’age d’or islamique, par ’astronome Nasir al-Din al-Tusi. Il écrit
« La Voie lactée, est faite d'un tres grand nombre de petites étoiles en amas serrés, de par leurs
concentrations et leurs petitesses ressemblent a des zones nuageuses et ont la couleur du lait ».

Galilée confirma cette description grace a ses lunettes astronomiques qu’il utilise pour observer
les planetes du systéme solaire, mais aussi la Voie lactée. Il y voit de tres nombreuses étoiles dont
I’apparence ne varie pas par rapport a celles visibles a 1’ceil nu.

La seconde moitié du XVIII®™® voit apparaitre les premiéres hypothéses concernant la structure
de la Voie lactée, avec Thomas Wright qui I'imagine comme un disque aplati formé d’étoiles, suivi
par Jean-Henri Lambert qui la décrit comme un systeme irrégulier d’étoiles répartie entre deux
plans et lui méme constitué de sous systemes, puis le philosophe Emmanuel Kant qui 'imagine
en rotation.

Les premieres études quantitatives de la structure de la Voie lactée sont réalisées par William
et Caroline Herschel a 'aide des télescopes qu’ils ont eux-mémes construits. Ainsi, dans sa
« Construction des Cieux » (Herschel 1785), William indique les relevés qu'il a effectué avec
Caroline dans différentes directions du ciel a 'aide « d’étoiles-jauges », le conduisant a proposer
une représentation morphologique de notre galaxie (Figure 1.1). Les deux principales raisons qui
expliquent 'inadéquation de cette représentation sont la méconnaissance de la distance des étoiles
et de 'extinction interstellaire. Deux siecles apres les Herschel, notre travail de these montre que
les mémes interrogations continuent a se poser.

En 1838, Friedrich Bessel fut le premier a mesurer la distance d’une étoile par la méthode des
parallaxes, ouvrant ainsi la voie pour de nouvelles méthodes d’étude de la Voie lactée.
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FIGURE 1.1 — Forme de la galaxie dans le plan méridional déduite par Herschel (1785). Le soleil
est représenté a proximité du centre.

1.1 La Voie lactée

La séquence de Hubble propose une classification morphologique des galaxies. Classer une
galaxie dans cette séquence est relativement facile a partir d’'une simple image. En revanche,
I’étude morphologique de notre galaxie nous est compliquée par notre présence a l'intérieur de
cette derniere. On 'observe depuis l'intérieur de son disque, et il nous faut I'observer depuis les
deux hémispheres de la planéte pour en avoir une vue complete (Figure 1.2).

FIGURE 1.2 — Image recomposée de la Voie lactée a partir de photographies prises depuis les deux
hémispheres terrestres (Crédit : Nick Risinger)

Nous savons aujourd’hui que la Voie lactée est une galaxie spirale barrée, la galaxie Messier 83
est un exemple de cette morphologie (Figure 1.3). De par 'étude in situ de notre galaxie, nous
savons qu’elle possede un halo, la dimension et la définition de ce dernier sont sujets a un grand
nombre d’études récentes impulsées par la publication de Gaia - Data Release 2 (GDR2).

On considere actuellement que son disque est séparé en deux composantes, les disques mince
et épais. Le disque mince est la composante jeune du disque, tandis que le disque épais contient
des étoiles plus anciennes qui pourraient étre la population primordiale de la Voie lactée. Le
centre galactique est le siege de la réunion des différentes structures de la Voie lactée, qui forment
un bulbe dans lequel se trouve une barre.

Cela étant, la connaissance de la morphologie du disque galactique est complexe de par sa
projection en 2 dimensions sur la votite céleste. La dé-projection des structures requiert la connais-
sance des distances. C’est pourquoi cette connaissance est l'un des enjeux de l'astronomie galac-
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F1GURE 1.3 — Image de la galaxie Messier 83 réalisée par le télescope spatial Hubble.

tique moderne. Gréace au satellite Gaia (Gaia Collaboration et al. 2016), on dispose aujourd’hui
d’un trés grand nombre de parallaxes d’étoiles. Ces parallaxes, associées a d’autres informations
telles que la photométrie ou la spectroscopie, nous permettent de localiser des structures dans
le disque galactique et méme d’en étudier la cinématique et la dynamique. Par ailleurs, il existe
d’autres traceurs astronomiques, comme les masers ou les nuages moléculaires que ’on peut uti-
liser pour étudier la forme du disque.

Dans cette these nous avons étudié le disque mince de la Voie lactée, et plus particulierement
sa morphologie en utilisant des relevés photométriques dans le proche infrarouge associés aux
parallaxes et a la photométrie GDR2.

1.2 Le disque mince

Le disque mince de la Voie lactée regroupe les éléments jeunes de la galaxie. Il contient plus de
gaz et de poussiere que les autres composantes de la galaxie, ce qui fait de lui le siege d'une plus
importante formation d’étoiles. Géographiquement, il s’étend sur quelques centaines de parsecs
autour du plan Z = 0. Bien que toutes les structures de la galaxie se mélangent a cette altitude
Z, ce sont les composants du disque mince qui y sont dominants.

Le disque mince présente aussi une dynamique particuliere, elle est a 'origine notamment
des bras spiraux de la galaxie. Au centre galactique, on observe aussi la barre, qui est une autre
structure dynamique du disque mince.

1.2.1 Structure spirale

Notre galaxie est une galaxie spirale barrée. De par notre présence dans le disque de la Voie
lactée, il nous est difficile d’observer directement la structure spiralée. Ainsi on ne connait pas de
maniére certaine le nombre de bras spiraux ni leurs positions exactes. La Figure 1.4 présente une
vue d’artiste de la possible répartition des bras spiraux de la Voie lactée.

Par ailleurs, comme le précise Vallée (2017), dans son analyse bibliographique, la structure
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FIGURE 1.4 — Vue d’artiste des bras spiraux de la Voie lactée (Crédit NASA)

spirale de la Voie lactée se compose de plusieurs types de composantes. Le bras spiral est la
structure principale, elle prend naissance au niveau du bulbe galactique et s’enroule autour du
disque. La branche se sépare d’un bras spiral et le spur est un pont entre deux bras spiraux.

Hou & Han (2014) en étudiant plusieurs traceurs des bras spiraux proposent deux modeles
de bras, I'un avec trois bras et 'autre avec quatre. Reid et al. (2014), quant a eux, étudient la
position de masers dans le disque galactique pour ajuster un modele logarithmique a quatre bras
spiraux. Ce modele est repris et réajusté par la suite a 1'aide de nouvelles données par Xu et al.
(2016) ; Sakai et al. (2019); Wu et al. (2019). On peut aussi citer Xu et al. (2016) qui proposent
en plus des quatre bras principaux un pont de matiere appelé spur.

Dans sa méta-analyse, Vallée (2017) retient que le modele le plus couramment accepté est un
modele a quatre bras spiraux :

— Le bras de 'Ecu (Scutum)

— Le bras du Sagittaire - Caréne (Sagittarius - Carina)

— Le bras de Persée (Perseus)

— Le bras extérieur ou bras de la Regle-Cygne (Norma - Cygnus)
Le résultat de cette méta-analyse est présenté en Figure 1.5. Le soleil se trouve dans une structure
spirale :

— Le bras local ou bras d’Orion,
Selon les études, cette structure est considérée comme étant un bras (Hou & Han 2014) ou une

8
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branche (Vallée 2017).
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FIGURE 1.5 — Croquis du positionnement de quatre bras spiraux par la méta-analyse Vallée (2017)

1.2.2 Traceurs de la morphologie du disque galactique
Les nuages moléculaires

Le gaz moléculaire représente une petite proportion de la masse baryonique de la Galaxie
(~ 10% Miville-Deschénes et al. (2016)). Mais il joue un réle important dans la formation d’étoiles
et dans I’évolution de la galaxie en permettant la formation d’étoiles plus ou moins enrichies en
métaux.

Ces nuages sont essentiellement observés a 'aide des émissions du 2CO dans le domaine
radio. En utilisant les informations sur la cinématique des nuages, on peut estimer la distance
de ces nuages et obtenir une répartition dans le disque. Cependant, ces distances cinématiques
sont tres approximatives. Elles supposent en effet une stabilité de la rotation du disque, stabilité
qui n’existe pas vraiment. De plus, lors de 1'observation des régions centrales de la galaxie, il
existe une ambiguité sur cette distance cinématique puisqu’elle ne permet d’obtenir que le rayon
galacto-centrique, on ne peut donc pas déterminer si la structure est en avant plan ou en arriere
plan.
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Les zones de formation d’étoiles et région Hii

Les zones de formations d’étoiles sont, comme leurs noms I'indiquent, riches en étoiles jeunes;
notamment des étoiles de types O, qui sont massives et brillantes et dont la concentration forme
une composante des bras spiraux (Chen et al. 2019a). Ces zones de formation d’étoiles se trouvent
généralement dans des régions d’hydrogene ionisé (région Hir) (Hou & Han 2014). Or si la forma-
tion d’étoiles est importante, ¢’est qu’il y a une forte concentration de gaz, donc une forte densité
d’extinction.

On peut aussi sonder les jeunes étoiles du disque galactique a 'aide des amas ouverts. Toutes
les étoiles appartenant a un amas ayant environ le méme age et la méme métallicité, on peut déter-
miner leurs dges avec des isochrones (Kharchenko et al. 2013). Il est donc possible de sélectionner
uniquement les jeunes amas (Cantat-Gaudin et al. 2018).

Grace au catalogue GDR2, on a maintenant acces aux parallaxes de ces étoiles jeunes nous
permettant ainsi de les localiser dans le disque galactique, pour en étudier la distribution (Zari
et al. 2018).

Il est aussi possible d’étudier la distribution des étoiles jeunes par les céphéides. Ces étoiles
étant des chandelles standards on peut déterminer leurs distances sans avoir recours aux parallaxes
(Skowron et al. 2018). On peut cependant associer la détermination de la distance par 1’étude
des pulsations au mouvement propre fourni par les relevés Gaia pour étudier la morphologie du
disque mince (Baba et al. 2018).

Les sources masers

Les masers, pour microwave amplification of stimulated emission of radiation, sont des sources
qui sont visibles grace a des télescopes radio. Elles sont générées par différentes sources astrophy-
siques notamment les régions de formation d’étoiles (Fish et al. 2005). En utilisant la méthode de
very long base interferometry (VLBI), on est capable de mesurer treés précisément leurs parallaxes
et donc leurs localisations dans la galaxie.

Ces masers étant le siege d’une forte formation d’étoiles, ils peuvent étre utilisés comme
traceurs de bras spiral (Reid et al. 2014). Par ailleurs, ils sont, comme les régions Hil, associés a
des régions de fortes extinction.

Ces objets nous apportent donc de 'information précise sur la structure du disque galactique,
mais ils sont peu nombreux et ne permettent donc pas une cartographie complete.

Les étoiles du Red Clump

Les étoiles du Red Clump sont des étoiles de masse intermédiaire, de la branche horizontale
des géantes. Elles sont utilisées comme chandelles standards, car elles ont une faible variabilité
de magnitude absolue et de couleur (Ruiz-Dern et al. 2018), leur magnitudes et leurs couleurs
apparentes peuvent donc nous renseigner sur l’extinction interstellaire ainsi que la distance de
'étoile (voir section 1.5).

La poussiére

La poussiere interstellaire est un composant du milieu interstellaire, mais n’en représente
qu'une petite partie (Hildebrand 1983). Bien que présente en faible quantité, elle est responsable
du rougissement et de l'extinction interstellaire comme ’a démontré Trumpler (1930). C’est la
principale responsable des zones sombres sur le disque galactique projetées sur la votite céleste
(Figure 1.2).

10
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Ces poussieres sont liées aux nuages de gaz moléculaire. De par leurs absorptions du rayon-
nement électromagnétique, elles participent au refroidissement des nuages et favorisent ainsi la
formation d’étoiles.

La connaissance de la distribution de la poussiére revét plusieurs intéréts astrophysiques ma-
jeurs. Elle permet tout d’abord aux observateurs d’étudier des objets dans la direction du plan
galactique (ou la densité de poussiére est la plus importante) et de corriger les observations par
la colonne de poussiére traversée par la lumiere. Son étude est aussi intrinsequement intéressante
car les grandes structures du disque galactique ont des composantes de poussieres.

Ce traceur est celui que nous allons étudier dans cette these, au travers de I’extinction inter-
stellaire dont il est responsable.

1.3 Densité d’extinction

L’extinction interstellaire du disque galactique a été cartographiée a l'aide de plusieurs ca-
talogues associés a plusieurs méthodologies. L’étude de la distribution d’extinction est un sujet
relativement récent surtout en ce qui concerne la distribution en 3D.

Pour la préparation du catalogue Hipparcos, une cartographie a été réalisée par Arenou et al.
(1992). Ils utilisent le rougissement des étoiles, obtenu en comparant type spectral et photométrie,
pour estimer la colonne d’extinction Ay .

Drimmel et al. (2003) construisent un modele de distribution de la poussiere dans la galaxie
avec bras spiraux dans lequel ils intégrent le long de ligne de visée pour obtenir ’extinction.

Marshall et al. (2006) créent une carte de densité d’extinction en comparant le modele de
population galactique de Besangon (Robin et al. 2003) aux données du catalogue Two Micron All
Sky Survey (2MASS) vers le centre galactique (|I| < 90°) dans le plan. La différence de couleur
entre la prédiction du modele et les données, pour un champ de vue donné, est due a ’extinction
interstellaire. Ils peuvent donc obtenir une relation entre la distance et ’extinction et en déduire
la densité d’extinction le long de la ligne de visée.

Chen et al. (2013) et Schultheis et al. (2014) utilisent une approche similaire, mais y ajoutent
des données venant des catalogues VVV et GLIMPSE-II. Ces relevés étant plus profonds (mais
pas sur le ciel complet) les résultats entre les différentes études différent a longues distances.

Sale (2012); Sale et al. (2014) ont développé un modele bayésien hiérarchique pour analyser
le relevé IPHAS. En raison de multiples niveaux de chaines de Markov, ils doivent utiliser des
hyper priors pour calculer la densité d’extinction.

Les travaux de Green et al. (2014, 2015, 2018) se basent sur le relevé photométrique Pan-
STARRS associé au catalogue 2MASS. Ils utilisent une approche bayésienne en deux temps pour
étudier la relation entre la distance et I'extinction au sein d’une ligne de visée. Tout d’abord, ils
étudient les étoiles séparément en cherchant leurs magnitudes absolues et leurs couleurs. Pour
ce faire, ils utilisent un certain nombre de priors. Une fois les résultats individuels obtenus, ils
utilisent une méthode de chaine de Markov Monte-Carlo pour trouver les meilleurs parametres
d’évolution de 'extinction avec la distance. De par 'utilisation des données Pan-STARRS leurs
résultats couvrent la quasi-totalité des trois premiers quadrants du disque galactique. Ils ont
choisi une grille large en module de distance ce qui donne une forte pixellisation. Green et al.
(2019) ajoutent a la méthode précédente les parallaxes du catalogue GDR2 et un pas adaptatif en
module de distance. Ils utilisent aussi un prior de corrélation pour prendre en compte les résultats
des champs de vue voisins. Cette derniére carte s’étend jusqu’a 4kpc du soleil entre les longitudes
0° <1 < 250° pour le plan galactique.

Lallement et al. (2014) utilisent des rougissements d’étoiles obtenus par des observations au
sol est une méthode d’inversion bayésienne globale (Vergely et al. 2010) pour reconstruire en
trois dimensions la densité d’extinction du voisinage solaire. Capitanio et al. (2017) améliorent
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ces résultats en ajoutant les parallaxes du catalogue Gaia - Data Release 1 et des rougissements
déterminés avec APOGEE, en utilisant un prior construit avec Pan-STARRS. Lallement et al.
(2019) utilisent la méme méthode d’inversion bayésienne sur des rougissements obtenus avec le
catalogue 2MASS et les parallaxes et la photométrie du catalogue GDR2. Cette amélioration des
catalogues permet d’obtenir I'extinction jusqu’a une distance de 3 kpc du soleil.

Rezaei Kh. et al. (2017, 2018) utilisent une méthode non paramétrique avec champs gaussiens
pour analyser les rougissements fournis par le relevé APOGEE et obtenir une cartographie de la
poussiere en 3 dimensions.

Les catalogues 2MASS et GDR2 ont aussi été utilisés par Chen et al. (2019b) pour produire des
cartes de densité d’extinction. Pour ce faire, ils utilisent un algorithme d’apprentissage (random
forest regression) pour déduire le rougissement des étoiles et I’évolution de I’extinction en fonction
de la distance.

1.4 Un peu de mathématique : ’approche bayésienne

Plusieurs des résultats ci-dessus, ainsi que la méthode utilisée dans ce manuscrit se basent
sur 'inférence bayésienne. Dans cette approche, on interprete les probabilités comme un degré
de certitude plutot que comme une fréquence. On va donc modéliser un probleme a 'aide de
parametres dont on va calculer les probabilités a ’aide d’observations.

On peut ainsi résumer 'approche bayésienne par le théoreme de Bayes, publié post-mortem
dans 'article An Essay towards solving a Problem in the Doctrine of Chance
P(O[0)P(9)

P(0)

Dans cette équation, 6 représente les parametres du modele tandis que O correspond aux obser-
vations. Afin d’inférer les meilleurs parametres, on recherche ceux dont la probabilité (interprétée
comme la plausibilité) est la plus grande au vu des observations réalisées. On cherche donc a maxi-
miser la probabilité des parametres sachant les observations, c’est la probabilité a posteriori :
P(0]O0O).

Pour calculer cette probabilité a posteriori, on calcule la vraisemblance de notre modele :
P (O | 0), c’est-a-dire la probabilité d’obtenir les observations O si le modele € est correct. Enfin
cette vraisemblance est modulée par la connaissance que l'on a a priori sur le modele (P (6)) et
sur les observations (P (O)), c’est-a-dire les connaissances que 'on pense avoir avant de confronter
modele et observation.

P(#|0)= (L.1)

1.5 Objectif de la These

L’objectif des travaux relatés dans ce manuscrit est d’étudier la distribution de ’extinction
dans le disque galactique, mais aussi la distribution des étoiles en tenant compte de la complétude.
L’étude conjointe de ces deux composantes de la galaxie permettra de mieux comprendre la
relation entre la poussiere et les étoiles et d’appréhender les différences morphologiques de chaque
structure.

1.5.1 Geneése de la méthode

La magnitude apparente (m) d’une étoile varie en fonction de 3 parametres : la luminosité
intrinseque (exprimée en termes de magnitude absolue M), la distance (D) a laquelle elle se trouve
et enfin 'extinction interstellaire (A) entre cette étoile et 'observateur :

m = M + 5log(D) — 5+ A. (1.2)
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La connaissance de la magnitude absolue ne leve donc pas la dégénérescence entre la distance et
I’extinction.

L’effet de ’extinction est une fonction de la bande photométrique considérée. Nous prendrons
Ay, Pextinction a la longueur d’onde 550nm, comme extinction de référence. A partir de Ay, on
obtient 'extinction dans une bande A quelconque a 'aide du coefficient d’extinction k, :

A)\ = k’)\ X Ao. (13)

Si on combine la photométrie dans plusieurs bandes photométriques, on peut obtenir de I'in-
formation sur l'extinction, et si I'on connait la magnitude absolue on obtient la distance de
I'étoile. Par exemple, Babusiaux & Gilmore (2005) décrivent une méthode de combinaison de
deux bandes photométriques pour obtenir une magnitude indépendante de I'extinction. Dans le
reste de ce manuscrit, nous combinerons les bandes J et K, pour définir K; g :

ki

X (g =), (1.4)

Ky x =mg —
En effet, notons mg la magnitude apparente sans extinction, tel que m = mgy + A, on peut alors
écrire :

Kix = mog+Ax — ——— X (mo; — mox) — Ak, (1.5)

Ky xk = mog — 2 x (moy —mok)- (1.6)

7 — kK
A partir de magnitudes apparentes subissant extinction interstellaire, on est donc & méme d’ob-
tenir une magnitude apparente K;_j indépendante de 'extinction. Si on connait les magnitudes
absolues d'une étoile dans les bandes J et K, on peut calculer la magnitude absolue M jx et
déduire la distance de cette étoile (par I’équation (1.2)).

D’autre part, en utilisant la différence de deux magnitudes (aussi appelée couleur), on peut
obtenir I'extinction Ay affectant une étoile. Par exemple la couleur J — K, définie par

J—K:mJ—mKIMJ—MK+A0X(/{IJ—ICK>, (17)

est uniquement fonction de I'extinction, si 'on connailt les magnitudes absolues et les coefficients
d’absorptions.

Si, pour une population d’étoiles donnée, on connailt la magnitude absolue dans deux bandes
photométriques, et les coefficients d’extinction de ces mémes bandes, le diagramme couleur ma-
gnitude (CMD) donnera I’évolution de I'extinction avec la distance.

On a représenté sur la Figure 1.6 un tel diagramme. Chaque point correspond a une étoile,
I'axe primaire des abscisses (en bas) représente la couleur J — K tandis que l’axe primaire des
ordonnées (a gauche) représente la magnitude K;_ . Les axes secondaires représentent quant
a eux respectivement ’extinction et la distance correspondant a des étoiles du Red Clump. On
utilise les magnitudes absolues déduites par Ruiz-Dern et al. (2018) et les coefficients d’extinctions
sont calculés avec le modele de Danielski et al. (2018).

Sur cette figure, on voit la trainée du Red Clump s’incurver. La courbe ainsi décrite correspond
a I’évolution de I'extinction avec la distance. Ainsi, pour des étoiles appartenant au Red Clump, on
peut directement lire sur le diagramme une estimation de ’extinction en fonction de la distance.

Cette approche a donné naissance a l’algorithme DTRC, développé par Fourtune-Ravard
(2016). Cette méthode étudie, pour des champs de vue séparés, les étoiles d'un CMD pour re-
chercher la trace du Red Clump et en déduire la relation entre la distance et I'extinction Ay(D).
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FIGURE 1.6 — CMD d’un champ de vue simulé (voir section 4.1) a | = 10°. Les axes secondaires
sont gradués en distance et en extinction correspondant a des étoiles du Red Clump. Les points
rouges correspondent aux étoiles du Red Clump.

1.5.2 Approche généralisée

L’utilisation de plusieurs bandes photométriques de l'infrarouge permet ainsi une levée de
dégénérescence entre I'extinction et la distance dans la photométrie des étoiles. Fourtune-Ravard
(2016) a donc dans un second temps mis en place une approche bayésienne prenant en compte
I'ensemble des étoiles observées d’un champ (et non plus uniquement les étoiles du Red Clump).
Fourtune-Ravard (2016) propose ainsi la base de I'algorithme Field Extinction - Distance Relation
Deconvolver (FEDReD) (voir chapitre 3), elle démontre la faisabilité de I'utilisation de la photo-
métrie UKIRT Infrared Deep Sky Survey (UKIDSS) pour obtenir la relation entre la distance et
Iextinction d’'un champ de vue. Elle teste Ialgorithme sur une simulation (CMD en Figure 1.6)
et des champs de vue tests en utilisant comme prior les résultats de la méthode DTRC.

1.5.3 Etude du disque galactique avec FEDReD

Le but de cette these est d'utiliser FEDReD pour cartographier I'extinction et la distribution
d’étoiles dans le disque galactique. Apres une étude plus approfondie de I’algorithme, nous avons
constaté que l'implémentation de Fourtune-Ravard (2016) de I'algorithme fournissait des résul-
tats dépendants fortement des priors utilisés. Nous avons donc dii apporter un certain nombre
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d’optimisations pour ne plus étre dépendant de priors, en améliorant la convergence.

Par ailleurs, nous avons profité de 'approche généraliste de FEDReD pour incorporer des
données venant du catalogue 2MASS et surtout I'apport des parallaxes et de la photométrie
fournies par le satellite Gaia et plus particulierement par le catalogue GDR2. Ces catalogues et
leurs utilisations sont présentés au chapitre 2.

L’étude du disque galactique dans son ensemble implique 1'utilisation de FEDReD sur un
tres grand nombre de champs de vue, or FEDReD avait été testé sur un petit échantillon. Un
grand nombre d’optimisations tant algorithmiques que logicielles ont été nécessaires pour obtenir
des résultats satisfaisants. Nous avons augmenté le nombre de champs de vue de test afin d’étre
confronté a tous les problemes de convergences rencontrés. De plus, nous avons diu fortement
optimiser la partie logicielle de FEDReD tant au niveau de la parallélisation que de 'acces disque,
pour pouvoir l'utiliser efficacement sur des grappes de calculs. La description de l'algorithme
et des optimisations logicielles est présentée au chapitre 3, les optimisations de l'algorithme,
I’amélioration de la convergence ainsi que les tests et les validations sont décrits au chapitre 4.

Une fois l'algorithme satisfaisant, nous I'avons appliqué sur des champs de vue répartis sur
I’ensemble du disque de la Voie lactée. Cela nous a ainsi fourni des relations extinction- distance a
360° autour du soleil. Pour les assembler, nous avons développé une série de traitements prenant
en compte les corrélations angulaires, jusque la ignorées. Nous avons ainsi obtenu une carte
d’extinction de I’ensemble du plan galactique. Les limites en distance de notre carte varient
selon la direction d’observation, se limitant a 4kpc-5kpc dans la direction du centre galactique et
dépassent plus de 6kpc dans les directions moins encombrées. Les étapes d’assemblage des lignes
de visée et la carte d’extinction produite sont présentées au chapitre 5.

Concernant 1’étude de la distribution des étoiles dans le disque galactique, nous avons démontré
sa faisabilité sur une simulation, mais quelques affinages sont encore nécessaires, notamment sur
la détermination des incertitudes, pour pouvoir 'utiliser a grande échelle.
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Chapitre 2

Relevés d’étoiles

E disque de la Voie lactée est riche en poussieres, surtout vers le centre galactique. Cela
implique une forte extinction interstellaire aux faibles latitudes galactiques. Cette extinc-
tion impacte fortement les longueurs d’onde dans le visible et beaucoup moins la lumiere
infrarouge. C’est pourquoi nous avons choisi d’analyser des relevés photométriques dans
le proche infrarouge pour étudier la morphologie du disque. On utilise ainsi les catalogues

Two Micron All Sky Survey (2MASS) et UKIRT Infrared Deep Sky Survey (UKIDSS). Associées
a la photométrie en proche infrarouge, nous utilisons les parallaxes et la photométrie issues du
catalogue GDR2.

L’utilisation de plusieurs catalogues nous permet de composer avec les différentes limites de
sensibilité et de saturation. Ainsi le catalogue UKIDSS observe des étoiles a plus faible luminosité,
en contrepartie les étoiles brillantes (et donc proches) ne sont pas analysées. On utilise donc le
catalogue 2MASS pour ces étoiles plus brillantes et ainsi explorer un plus grand intervalle de
distance.

2.1 Two Micron All Sky Survey (2MASS)

2.1.1 Description du relevé

Le relevé du ciel 2MASS (Skrutskie et al. 2006) est un relevé photométrique dans le proche
infrarouge. Les observations ont été réalisées au sol depuis deux télescopes de 1.3m de diametre
entre juin 1997 et février 2001. Le premier télescope se trouvait sur le mont Hopkins en Arizona
et le second a Cerro Tololo au Chili. L’emplacement des télescopes sur les deux hémispheres du
globe permet une couverture presque totale de la voite céleste (99.998%).

Les observations ont été réalisées dans 3 bandes photométriques J (1.25pum), H (1.65um) et
K (2.16pum). Les distributions des magnitudes sont présentées en Figure 2.1. On y remarque un
deuxieme pic dans les distributions des magnitudes H et K. Ces pics sont diis a la présence de la
barre de la galaxie conjuguée a la baisse drastique en complétude que ’encombrement implique
dans les bandes H et K. Ce relevé fournit 2 catalogues distincts,

— Point source catalogue : photométrie de 470 992 970 sources ponctuelles
— FExtended source catalogue : photométrie de 1 647 599 sources étendues

ainsi que les 4 121 439 image FITS captées.
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FIGURE 2.1 — Histogrammes des distributions des magnitudes observées par 2MASS

2.1.2 Sélection des données

Dans le cadre de cette these, nous avons utilisé 2MASS Point Source catalogue. Nous avons
téléchargé les données depuis le Gaia archive® ainsi que depuis son miroir hébergé a 1’Observatoire
de Paris?. Cela nous a permis de faire les requétes sur le crossmatch avec GDR2 directement en
ADQL (voir section 2.3.2).

Pour chaque étoile, le catalogue fournit la photométrie et I'erreur de mesure sur la photo-
métrie, exprimée en magnitude. Par ailleurs le catalogue fournit aussi plusieurs indicateurs de
fiabilité des mesures. Nous utilisons l'indicateur ph_qual qui indique la qualité photométrique
pour chaque bande, en attribuant une lettre. Les lettres X, U, correspondent & une absence de
données utilisables dans la bande considérée, F et E correspondent a une absence de convergence
du pipeline. Les valeurs A, B, C et D correspondent a des détections valides, avec différentes
coupures sur les erreurs de mesures.

Nous ne sélectionnons que des étoiles ayant des qualités A, B, C ou D pour chacune des trois
bandes photométriques. C’est sur cet échantillon que nous évaluons la magnitude limite pour les
champs de vue que I'on analyse. Dans un second temps, nous ne conservons que les étoiles dont
Ierreur photométrique est inférieure a o, = 0.3mag. Seules ces étoiles seront analysées par
FEDReD. Cette coupure n’est pas utile pour 2MASS car elle ne concerne qu'une infime partie
des étoiles. Elle a été mise en place pour le relevé UKIDSS et est appliquée systématiquement.

2.2 UKIRT Infrared Deep Sky Survey (UKIDSS)

2.2.1 Description du relevé

Le relevé UKIDSS (Lawrence et al. 2007) est un relevé photométrique dans le proche infra-
rouge. Les observations sont réalisées au sol, depuis le mont Mauna Kea, Hawai, avec le United
Kingdom Infra-Red Telescope (UKIRT) et l'instrument Wide Field Camera (WFCAM). Cette
caméra observe dans 5 bandes photométriques de 'infrarouge : Z, Y, J, H et K. Le relevé fournit
5 catalogues :

— Large Area Survey : cartographie du ciel boréal

— Glalactic Plan Survey : photométrie stellaire du disque de la Voie lactée

1. https://gea.esac.esa.int/archive/
2. https://gaia.obspm.fr/tap-server/tap
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— Galactic Cluster Survey : photométrie de 10 grands amas ouverts de la Voie lactée

— Deep Extragalactic Survey : photométrie de galaxie a redshift 1 — 2

— Ultra Deep Survey : cartographie de 'univers a 2 < z < 4
Dans les travaux décrits dans ce manuscrit, nous utilisons le catalogue Galactic Plane Survey
(GPS, Lucas et al. 2008), plus précisément la dixiéme publication des données (DR10). Etant
donné que les observations ne sont réalisées que dans un seul observatoire, seule une partie du
disque a été observée :

15° <l <107°; |b| <5°,
141° <1 < 250°; |b] <5°, .
—2°<l <15°; |b < 2°. (2.3)
Les distributions des magnitudes observées par UKIDSS sont présentées sur la Figure 2.2. On

constate que les maxima des distributions sont supérieurs a ceux de 2MASS, cela nous permet
d’accéder a des étoiles plus lointaines.
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FIGURE 2.2 — Histogrammes des distributions des magnitudes observées pour UKIDSS

2.2.2 Sélection des données

Pour utiliser les données UKIDSS, nous avons utilisé le WFCAM Science Archive®. Pour
sélectionner les étoiles a analyser, nous avons tout d’abord appliqué les filtres recommandés par
Lucas et al. (2008), pour éviter le dédoublement des sources dit au recouvrement des prises de
vue. Puis on ne conserve que les étoiles dont le ppErrBit est inférieur a 131072, pour éviter les
erreurs de calibration. Le jeu de données ainsi obtenu est utilisé pour déterminer le parametre de
complétude myy,.

Il nous faut aussi corriger les erreurs sur la mesure de la photométrie. En effet, d’apres Lucas
et al. (2008), les incertitudes photométriques d’une source sont calculées a 'aide :

— du nombre de sources dans le champ de vue

— de la largeur de I'image de la source

— de la déviation standard du flux d’arriere-plan
Or a cause de la capacitance inter pixels de WFCAM, il existe une corrélation lors du comptage
de photons par pixel. Cela entraine une sous-estimation de la brillance de 'arriere plan, chaque
incertitude photométrique est ainsi sous-estimée d’'un facteur 1.2. Par ailleurs, il est nécessaire

3. http://wsa.roe.ac.uk/
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d’ajouter 0.02mag quadratiquement aux incertitudes photométriques pour prendre en compte les
erreurs de calibration de l'instrument (Hodgkin et al. 2009). Ainsi on obtient les incertitudes
photométriques corrigées of :

0¢ = \/(UObS x 1.2)* 4 0.022. (2.4)

Enfin on ne conserve que les étoiles dont les incertitudes photométriques corrigées sont inférieures
a omax = 0.3mag ceci afin de retirer les observations aberrantes dues au pipeline de réduction.

2.3 Gaia - Data Release 2 (GDR2)

2.3.1 Description du relevé

Gaia est un satellite de I’Agence Spatiale Européenne (ESA) (Gaia Collaboration et al. 2016),
il effectue des orbites de Lissajous autour du point de Lagrange L2 de la terre. De par sa rotation,
il balaye ’ensemble de la votite céleste, et fournit donc un relevé du ciel complet. Le satellite est
équipé de 3 instruments se chargeant respectivement de ’astrométrie, de la photométrie et de la
spectroscopie.

Gaia peut ainsi mesurer la parallaxe des astres ainsi que leurs mouvements propres sur la votite
céleste, avec une précision jamais égalée. Il fournit aussi la photométrie dans les bandes G, Ggp
et Grp. Enfin, elle mesure la vitesse radiale des étoiles grace a son spectrographe. Contrairement
aux relevés au sol, Gaia observe le ciel en mode balayage, il n’y a donc pas de notion de champs
de vue observé séparément. C’est par une réduction « globale » des données que les différents
parametres sont calculés.

Dans les travaux présentés dans ce manuscrit, nous utilisons la seconde publication des données
(GDR2, Gaia Collaboration et al. 2018b). Cette publication contient plusieurs tables, notamment
gaiadr2.gaia_source qui contient I’ensemble des résultats pour les sources ponctuelles. On peut
aussi citer les différentes tables d’objets variables et notamment gaiadr2.vari_cepheid.

2.3.2 Sélection des données

Pour étudier le disque de la Voie lactée, nous avons utilisé les données issues de la table
gaiadr2.gaia_source, et plus particulierement nous utilisons la parallaxe w (Lindegren et al.
2018) et la photométrie dans les 3 bandes disponibles (Evans et al. 2018). Un grand nombre
d’indicateurs de fiabilité des données est fourni dans le catalogue.

FEDReD peut analyser séparément la photométrie et la parallaxe des étoiles. Une étoile
donnée peut donc n’avoir que de l'information astrométrique ou uniquement de l'information
photométrique ou bien la totalité de I'information. Ainsi on effectue une sélection séparément sur
la parallaxe et sur la photométrie.

La présence d’étoiles doubles, qui ne sont pas encore gérées par les solutions astrométriques
standards, conduit a des solutions ou les parametres astrométriques sont faux. Pour filtrer ces
solutions, nous utilisons les indicateurs suivants :

— %% = astrometric_chi 2 al

— v = astrometric_n_good_obs_al — 5

— u= /v
qui, conformément & Arenou et al. (2018) doivent passer le test :

u < 1.2 x max [1,exp(—0.2(G — 19.5))] . (2.5)
Nous avons aussi ajouté un critere sur la parallaxe et son erreur tel que :

w + 304 > 0, (2.6)
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pour enlever les outliers évidents, parmi lesquels se trouvent a nouveau des étoiles doubles. En
revanche, nous n’appliquons pas le filtre sur le critere, visibility_period_used c’est a dire le
nombre d’observations bien séparées temporellement, car cela retirerai de I'information dans des
zones du ciel mal couvertes par le satellite. Or c¢’est dans ces zones que nous avons besoin de
I'information Gaia pour aider la convergence. Conformément a Arenou et al. (2018), on corrige
la valeur des parallaxes du point-zéro (-0.03mas).

Concernant la photométrie dans les bandes Ggp et Grp, on utilise les deux filtres :

phot_bp_rp_excess factor < 1.3+ 0.06(Gpp — Ggrp)’ :
Gpp < 18, (28)

qui permettent de retirer des sources particulieres, comme par exemple les étoiles doubles, ou des
sources étendues.

Pour analyser la photométrie GDR2 on ajoute quadratiquement 0.01mag aux incertitudes
photométriques pour prendre en compte les systématiques (Evans et al. 2018).

2.4 Complétude

Dans cette these, nous étudions le disque galactique a l'aide de I'algorithme FEDReD. L’un
de ses points forts est la prise en compte de la complétude des champs de vue qu’il analyse. La
complétude peut étre comprise comme étant la magnitude apparente en dessous de laquelle toutes
les étoiles du champ de vue ont été observées par le relevé. N'ayant pas acces a cette magnitude,
on modélise la complétude a I'aide du parametre my,, qui représente la magnitude apparente
au-dela de laquelle la fraction d’étoiles observées dans le champ de vue diminue significativement.
Cette magnitude est évaluée pour chaque champ de vue étudié par FEDReD et pour chaque
bande photométrique (voir section 3.2.5). On présente en Table 2.1 les magnitudes limites des
différentes bandes photométriques pour différentes directions du disque galactique. On constate
que la magnitude limite augmente vers I’anticentre, en effet I’encombrement y est moins important.

TABLE 2.1 — Magnitude limite my;,, pour les bandes photométriques de l'infrarouge pour les
relevés 2MASS et UKIDSS, dans différentes directions du disque galactique.
2MASS UKIDSS
J H K J H K

[=1.68 17.00 15.29 14.14 19.60 17.86 16.35
[=9.60° 17.21 1573 14.72 20.35 1895 18.22
[ =3240° 16.76 15.54 14.75 19.72 18.99 18.26
[ =36.88° 18.10 16.77 15.78 21.48 20.01 18.46
[ =48.96° 17.88 16.85 16.16 20.50 20.34 19.64
[ =49.20° 17.86 16.82 16.14 20.92 20.23 19.85
[=190° 1833 17.54 17.11 Hors limite

Pour les travaux relatés dans ce manuscrit, FEDReD analyse toujours une combinaison de
2 relevés (2MASS et GDR2 ou UKIDSS et GDR2). Or ces deux relevés n'ont pas la méme
limite de complétude. Nous devons donc choisir sur quel relevé baser la complétude et ne pas
ajouter d’étoiles venant du second relevé. Autrement dit, le second relevé ne peut qu’apporter des
informations a propos des étoiles présentes dans le premier relevé, toutes les étoiles analysées par
FEDReD doivent systématiquement étre observées par le premier relevé.
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Pour I’étude que nous avons menée, nous avons choisi de baser la complétude sur les relevés
infrarouges. En effet ces derniers permettent d’obtenir de 'information a plus grande distance,
en particulier dans les champs de vue avec une forte extinction.

2.5 Appariement des catalogues (Crossmatch)

Notre algorithme utilise des données venant de plusieurs catalogues simultanément. Il utilise
toujours un relevé photométrique dans le proche infrarouge combiné a la photométrie et aux
parallaxes GDR2. Il est donc nécessaire d’appairer les catalogues, pour regrouper les informations
relatives & une méme étoile.

2MASS et GDR2

Pour assembler les catalogues 2MASS et GDR2, nous utilisons le crossmatch réalisé par Mar-
rese et al. (2019), et plus particulierement la table gaiadr2.tmass_best_neighbour. Cet appa-
riement a été effectué en ne tenant compte que de la position des étoiles, corrigée du mouvement
propre. On ne conservera l'information venant du catalogue GDR2 que si la distance angulaire
entre les deux sources est inférieure a 0.3 arcsec (Danielski et al. 2018). On présente en Figure 2.3
la distribution des distances angulaires du crossmatch pour chacun de nos champs de vue de test.

La table des meilleurs voisins donne 1’étoile de 2MASS la plus proche de chaque étoile GDR2.
En revanche, une étoile 2MASS peut étre désignée comme la meilleure voisine de plusieurs étoiles
GDR2. Si tel est le cas, on supprime toutes les informations provenant de GDR2 concernant cette
étoile 2MASS. On évite ainsi toute mauvaise association.

On présente en Table 2.2 le nombre de sources de chaque champ test, et le nombre de sources
ayant passé les criteres de sélection.

TABLE 2.2 — Nombre d’étoiles dans les champs de vue de référence et de test de FEDReD (voir
Chapitre 4) pour le crossmatch entre 2MASS et GDR2.
Champ de vue Nombre d’étoiles dans le champs Nombre d’étoiles analysées
Photométrie IR  parallaxes

[ = 000.68° 31480 8717 1815
[ = 009.60° 30757 10467 2963
[ =032.40° 28438 12428 6463
[ =036.88° 23313 10233 2043
[ = 048.96° 21808 9632 5206
[ = 049.20° 21426 9602 5599
[ =190.00° 3700 3361 2102

UKIDSS et GDR2

Le crossmatch entre UKIDSS et GDR2 n’est pas fourni avec le catalogue Gaia. Nous réalisons
donc nous-mémes le crossmatch en utilisant ’astrométrie. On recherche 1’étoile de GDR2 la plus
proche de chaque étoile UKIDSS. Les époques d’observation ne sont pas les mémes pour les deux
catalogues, en effet GDR2 donne des observations a J2015 tandis que les données UKIDSS dé-
pendent du jour d’observation de I’étoile (les observations ont commencé en 2005 et se poursuivent
jusqu’en 2013 pour la DR10). Néanmoins nous avons décidé de ne pas corriger les mouvements
propres, en effet seules les étoiles proches auraient une dérive suffisamment importante pour
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étre mal associées, or avec UKIDSS on s’intéresse aux étoiles lointaines pour agrandir nos cartes
d’extinction.

Pour décider a quelle distance angulaire couper le crossmatch, nous tracons ’histogramme
de la séparation angulaire des meilleurs voisins pour ’ensemble du disque galactique accessible
par UKIDSS. Cet histogramme, présenté en Figure 2.4, dessine une courbe avec une queue de
distribution vers les distances angulaires élevées. Cette queue de distribution correspond a de
mauvaises identifications, qu’il faut couper en instaurant une distance angulaire maximale.

Il semblerait sur cet histogramme qu'une coupure a 0.2” couperait toute la queue de distri-
bution. Nous avons effectué de nombreux tests de FEDReD sur des champs de vue réels (voir
chapitre 4) et il est apparu que couper a 0.2” est trop permissif. La Figure 2.5 présente les histo-
grammes de séparation angulaire par champ de vue. Pour beaucoup de nos champs de vue test
une coupure a 0.2” introduisait beaucoup d’identifications erronées et perturbait la convergence
de l'algorithme. On a donc décidé de couper a 0.15” (droite verticale sur les différents histo-
grammes), bien que dans certains cas, comme a [ = 48.96°, on enléve de I'information utile, on
évite dans de nombreux cas des outliers créés suite a un mauvais appariement. Dans le cadre des
données GDR2 associées a UKIDSS, il est préférable de perdre un peu d’information Gaia plutot
que d’introduire de mauvaises parallaxes et/ou photométries. On présente en Table 2.3 le nombre
d’étoiles de chacun des champs tests, ainsi que le nombre d’étoiles retenues apres filtrage.

TABLE 2.3 — Nombre d’étoiles dans les champs de vue de référence et de test de FEDReD (voir
Chapitre 4) pour le crossmatch entre UKIDSS et GDR2.
Champ de vue Nombre d’étoiles dans le champs Nombre d’étoiles analysées
Photométrie IR parallaxes

[ =001.68° 33438 9343 1576
[ = 009.60° 39340 9768 1433
[ =032.40° 39029 5401 3776
[ =036.88° 28417 5986 353
[ = 048.96° 30156 6163 1157
[ = 049.20° 26055 5731 1475

2.6 Photométrie et unité

La photométrie d’une étoile peut s’exprimer dans plusieurs unités, 'unité historique étant la
magnitude. La magnitude est a 'origine, une classification en six catégories des étoiles visibles a
I’ceil nu, réalisée par I’astronome grec Hipparque, on a par la suite redéfini la magnitude a partir
des flux de photons re¢us d’'une étoile, comparées a un point zéro servant de référence.

La plupart des relevés photométriques du ciel fournissent des résultats et des incertitudes de
mesures exprimées en magnitude. Or la mesure réellement effectuée est celle du flux d’électrons
créé par les photons d’une étoile sur le détecteur. Ce flux est ensuite utilisé pour calculer la
magnitude et estimer 'erreur sur la magnitude.

Les erreurs de mesure peuvent étre considérées comme gaussiennes en flux d’électron. Pour
prendre en compte parfaitement les incertitudes sur les données photométriques des étoiles, il faut
donc travailler dans ’espace des flux de photons. Le catalogue GDR2 fournit la photométrie en
flux d’électron ainsi que le point zéro des magnitudes. On peut donc travailler dans cet espace.

En revanche les relevés UKIDSS et 2MASS sont des relevés effectués au sol par prise de
vue successive, avec une réduction des données image par image. Le point zéro des magnitudes
est déterminé pour chaque pose pour finalement obtenir des magnitudes et des erreurs sur les
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magnitudes cohérentes sur ’ensemble du ciel. Seules les magnitudes et les incertitudes sur les
magnitudes sont mises a disposition dans les catalogues.

Les points zéros de chaque prise de vue ne sont pas publiés, on ne peut donc pas remonter
facilement au flux de chaque étoile a partir des magnitudes. Pour les bandes photométriques dans
Iinfrarouge, nous devons donc nous contenter de travailler dans ’espace des magnitudes.
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Chapitre 3

L’algorithme Field Extinction -
Distance Relation Deconvolver

"ALGORITHME FEDReD recherche la relation entre la distance et 'extinction mais aussi
la relation entre la densité d’étoiles et la distance pour un champ de vue donné. Pour ce
faire, il procede en deux étapes distinctes. Premierement, il étudie séparément chacune
des étoiles du champ de vue, en utilisant I’ensemble des informations disponibles, c’est
I’étape des distributions individuelles. En second lieu, il lui faut assembler ces distribu-

tions individuelles en une information pour le champ de vue dans son ensemble, c¢’est I’étape de
déconvolution.

3.1 Distribution individuelle

Dans un premier temps, FEDReD doit analyser séparément les étoiles présentes dans un champ
de vue. Pour cela, nous disposons d'un certain nombre d’observables. Les différentes observables
sont la photométrie infrarouge, en bande J, H et K provenant du relevé 2MASS ou des relevés
UKIDSS . Le catalogue GDR2, quant a lui, apporte de la photométrie dans les bandes G, Ggp
et Ggrp ainsi que la parallaxe. Toutes les observables sont accompagnées de leurs incertitudes.

Le nombre d’observables varie d’une étoile & une autre. En effet, une étoile peut avoir été
observée par seulement 'un des relevés, ou alors la précision des observations pour une valeur
n’est pas suffisante pour la prendre en compte. Dans la suite de ce manuscrit, on désignera par
O, 'ensemble des observables relatives a une étoile donnée, peu importe leur nombre.

A partir de ces observables, nous souhaitons calculer la distribution de probabilité de P (O | Ao, D).
Autrement dit, on cherche & connaitre la vraisemblance d’observer I’étoile étudiée (avec les obser-
vables effectivement obtenues) si elle se trouve a une distance D et absorbée par une extinction
Ay, pour chaque couple (Ag, D) considéré dans notre étude.

3.1.1 Diagramme de Hertzprung-Russel (diagramme HR) de réfé-
rence

Pour calculer la distribution P (O | Ag, D) d’une étoile, nous devons retrouver sa position
dans un diagramme HR. C’est-a-dire déduire sa probable magnitude absolue et les coefficients
d’extinction associés. Pour cela, nous avons besoin d’un diagramme HR de référence, représentatif
des populations stellaires du disque de la Voie lactée.

Dans un premier temps nous avons utilisé les isochrones de Padoue (Bressan et al. 2012)
comme référence. Cette référence produisait des résultats convenables, mais a besoin d’un certain
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nombre de parametres d’entrée, comme la fonction de masse initiale (IMF) ou le taux de formation
d’étoiles (SFR). Nous rendant dépendant d’autres modeles.

C’est pourquoi nous avons construit un diagramme HR de référence de maniere empirique. Ce
dernier se base uniquement sur les catalogues GDR2 et 2MASS. En effet, la seconde publication
des données Gaia fournit un grand nombre d’étoiles proches et sans extinction permettant ainsi
d’obtenir d'un diagramme HR observé tres fin (Gaia Collaboration et al. 2018a).

Dans ce diagramme HR, nous avons sélectionné les étoiles appartenant au disque galactique
(|Z] < 50pc), pour obtenir une référence cohérente avec notre milieu d’étude. Nous avons aussi
besoin de connaitre les magnitudes infrarouges des étoiles de ce diagramme. On se base donc
sur le catalogue 2MASS et le crossmatch de ce dernier avec la GDR2, fourni par Marrese et al.
(2019). Nous pouvons ainsi ajuster des relations entre les différentes couleurs, et calculer des
correspondances. On dispose ainsi d'un diagramme HR empirique uniquement construit a I'aide
d’observations.

Pour pouvoir I'utiliser comme référence nous binnons le diagramme, le nombre d’étoiles dans
chaque bin nous permet d’associer un poids a chacun de ces bins. On corrige ensuite ces poids en
tenant compte des coupures que 1'on a réalisées lors de la sélection de nos étoiles (voir Babusiaux
et al. (2019) pour plus de détails). Ce diagramme étant construit a partir d’étoiles locales, on peut
se demander s’il est suffisamment représentatif du disque galactique dans son ensemble. D’apres
les tests réalisés par Babusiaux et al. (2019), on a pu constater que ce diagramme produit de
meilleurs résultats que les isochrones de Padoue. Cela s’explique par l'utilisation de relations
couleur-couleur empiriques plus proches des observations que les relations théoriques Ruiz-Dern
et al. (2018), et le fait qu’il est aussi représentatif d’objets particuliers tel que les étoiles binaires.

On présente en Figure 3.1 le diagramme HR empirique de référence que nous utilisons pour
analyser les étoiles individuellement.

Par ailleurs, on peut s’interroger sur la validité de ce diagramme HR dans les champs de vue
comportant des régions d’importante formation d’étoiles, car la forme du diagramme est modifié
par la présence massive d’étoiles pré-séquence principale. Mais I'information principale sur laquelle
s’appuie FEDReD provient des étoiles du Red Clump, c’est a dire des étoiles d’age intermédiaire.

3.1.2 Loi d’extinction

Pour comparer convenablement une étoile observée a notre diagramme HR de référence, pour
une extinction Ay donnée, il nous faut calculer la correspondance de Ay dans les bandes photo-
métriques ou I'étoile a été observée. Pour réaliser cette conversion, nous utilisons I’équation (1.3).
Cependant, la valeur du coefficient d’extinction varie en fonction de la couleur intrinseque de
I’étoile, mais également en fonction de I'extinction Ag elle-méme.

Pour calculer les coefficients d’extinction, nous utilisons le modele développé par Danielski
et al. (2018). Il décrit les coefficients d’extinction comme des polyndémes dépendants de la couleur
intrinseque (G — K)o = Mg — M et de l'extinction Ay :

k>\ =a; + CLQ(G — K)() + a3(G — K)(Q) + CL4(G — K)g + (15A0 + CL6A02 + a7A0 X (G — K)O (31)

La valeur des coefficients a; varie pour chacune des bandes photométriques. On a représenté, en
Figure 3.2, la variation des coefficients d’extinction en fonction de la couleur G— K, pour 3 valeurs
de Ag. Pour les bandes photométriques du proche infrarouge (J, H et K), la variation relative des
coefficients est faible. En revanche, elle est loin d’étre négligeable pour les bandes Gaia (G, Ggp et
Grp). Elle est d’environ 10% pour les bandes Ggp et Gpp entre les deux extrémes de couleur et
elle atteint méme 40% pour la bande G. Cette forte variation est due a la grande largeur spectrale
des filtres Gaia. Ainsi, si on utilisait une loi d’extinction indépendante de la couleur, on pourrait
fortement mésestimer 1’extinction.
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FIGURE 3.1 — Diagramme HR empirique, construit a partir des catalogues GDR2 et 2MASS

Par ailleurs, on considere ici que le parametre Ry = EA;VV est constant dans toutes les direc-
tions du disque galactique.

3.1.3 Calcul des probabilités P (O | Ay, D)

Nous pouvons séparer les observations d’une étoile en deux parties. Tout d’abord les observa-
tions photométriques, que I'on note O, (regroupe les magnitudes apparentes m, et les incertitudes
de mesure o)), et I'astrométrie que 1'on note O, (représentant la parallaxe w ainsi que 'incerti-
tude sur la parallaxe o04). On peut donc écrire

P(O| Ay, D) =P (0On | Ay, D) x P (O | Ay, D). (3.2)
Nous considérerons que la parallaxe est indépendante de I'extinction, on écrit donc :
P(O | Ay, D) =P (Oy | Ay, D) x P(O., | D). (3.3)
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FIGURE 3.2 — Variation des coefficients d’extinction en fonction de la couleur intrinseque G' — K,
pour les bandes photométriques de GDR2, selon le modeéle de Danielski et al. (2018).

Pour calculer P (O | D), nous convertissons la distance D en parallaxe théorique w, = 1/D.
Utiliser la parallaxe plutot que la distance permet de profiter de la nature approximativement
gaussienne des erreurs sur la parallaxe (Arenou et al. 2018) ; ainsi on obtient :

P (O | D) =P (O | @1(D)) = N(w(D) - @, 02). (3.4)

Pour calculer la vraisemblance de la photométrie, P (O, | Ag, D), nous utilisons ’ensemble
des points du diagramme HR de référence (noté r) comme comparatif,

P(O4 | Ag,D)=> P(Ox| Ay, D7) P(r). (3.5)

Prenons le cas de la bande quelconque A, nous connaissons la magnitude apparente de I'étoile m).
Nous voulons calculer P (O, | Ay, D,r), qui correspond a la vraisemblance d’une étoile observée
par rapport au couple (Ap, D) si elle se trouve au point r du diagramme. Ce point r de notre
diagramme HR empirique, est notamment décrit par la magnitude absolue My, mais aussi par la
couleur intrinseque (G — K)" associée. Avec I’équation (3.1), nous pouvons donc calculer le coef-
ficient d’extinction k) ((G — K)", Ap) auquel serait soumise 1'étoile du point r avec une extinction
Ap. En combinant les équations (1.2) et (1.3) nous obtenons la magnitude apparente théorique
de I’étoile r se trouvant a une distance D et atténuée par une extinction Ay :

my = M; + 5log(D) — 5+ kyAo. (3.6)

Comme dans le cas de la parallaxe, on obtient la valeur de P (O, | Ao, D,r) en utilisant la loi
normale :

P (O, | Ay, D,1) = N(m} —my, o). (3.7)

Pour obtenir P (Oy | Ao, D, ), on obtient naturellement :

P(O4 | Ao, D.r) =[P (Ox| Ao, D,7), (3.8)
A

avec A parcourant les bandes photométriques observées pour 1’étoile observée.
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N.B. Nous venons ici de décrire le calcul de P (O, | Ao, D,r) dans le cas ou la loi d’erreur est
gaussienne dans l’espace des magnitudes. Bien que cela ne soit pas le cas, nous n’avons acces
qu’aux magnitudes infrarouges (voir chapitre 2), et c’est donc dans cet espace que ’on réalise nos
calculs. En revanche, le catalogue GDR2 fournit les flux et les erreurs sur les flux, on calcule donc
les probabilités associées a la photométrie GDR2 dans I'espace des flux. Pour ce faire on convertit
les magnitudes apparentes de référence m) en flux a ’aide des points zéro des magnitudes fournis
par le catalogue GDR2.

3.2 Déconvolution

On a donc a notre disposition les probabilités P (O | Ay, D) pour chacune des étoiles de notre
champ de vue. On souhaite maintenant assembler I’ensemble de ces résultats, en une seule dis-
tribution de probabilités P (Ag, D) correspondant a ’ensemble du champ de vue. On se placera
tout d’abord dans le cas simple ou toutes les étoiles du champs de vue sont observées. On prendra
ensuite en compte la complétude des catalogues.

Dans la suite de ce chapitre, nous illustrerons les développements par les différents résultats
intermédiaires obtenus pour un champ de vue simulé (voir section 4.1) dont on présente un CMD
en Figure 1.6.

3.2.1 Déconvolution de Richardson-Lucy

Si on a observé 'ensemble des N étoiles d’'un champ de vue, on peut écrire la probabilité
jointe de 'extinction et la distance P (Ap, D) du champ de vue :

N N
1
P (Ag, D) = P(Ay,D | O;)P(0O;) = = P (Ay,D | O;). 3.9
(D) = Y 2F (40D | 0)P(0) = 1 D F (40D 0) (39
On peut aussi écrire que pour une étoile donnée O :
Ao JD
donc
P(O; | Ay, D) P (Ap, D) P(O; | Ay, D) P (Ay, D)
P (Ao, D | O;) = = : 3.11
(4, D] 0:) P (0;) Ja, Jo P (Oi] Ay, D)P (Ay, D) dD dAg (3:11)
En combinant les équations (3.9) et (3.11) on obtient donc :
1 & P (O; | Ay, D)P (A, D)

P(Ao,D) =

N : 3.12)
N < [, [oP(O0i| Ay, D)P (Ag, D)dD dA, (

Pour déconvoluer I’équation (3.12), on utilise une méthode itérative décrite successivement
par Richardson (1972) dans le cas du traitement d’image puis par Lucy (1974) pour I’étude de
distribution statistique. Pour la mettre en ccuvre, on se base sur les équations de Lindegren (1995).
On définit lestimateur hy (Ao, D) tel que :

1 & P (O; | Ay, D) X hy_1(Ag, D)

hi(Ag, D) = —
«(4o, D) N~ [, [»hi-1(A0, D) x P(O; | Ay, D)dD dA,’

(3.13)

dont on calcule la valeur itérativement pour obtenir la distribution jointe de I'extinction Ag et
la distance D du champ de vue. La valeur d’initialisation ho(Ag, D) correspond au prior de la
distribution P (Ag, D).
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3.2.2 Deéconvolution avec fonction de sélection

Le cas précédent décrit un cas idéal, ou 'ensemble des étoiles présentes au sein d’un champ
de vue est effectivement observé. En réalité, seule une partie des étoiles est observée et conservée
dans le catalogue. On modélise la complétude des catalogues par la fonction de sélection S, des
catalogues infrarouges (voir section 3.2.5).

La distribution a laquelle nous avons réellement acces est celle de la probabilité jointe d’ex-
tinction et de distance des N étoiles qui ont été observées :

P (4, D|S)=> P(4,D|0,5P(O|S)= ZP (A9, D | O,5). (3.14)
OesS OES

De méme que précédemment, on peut écrire :

P(O | Ay, D,S)P (Ag, D | S)

P(A,. D
P(40,D1]0,5)= [,P (O] Ay, D,S)P(Ay,D|S)dDdA,’

(3.15)

avec

P(S] 0,4y, D)P (O] Ay, D)

P (S| Ay, D) '
Or, si une étoile a été observée, c’est qu’elle a été sélectionnée, d’ou P (S | O) =P (S| O, Ay, D) =
1. On peut donc ré-écrire notre estimateur h(Ag, D | S) en tenant compte de notre fonction de
sélection :

P(O | 4y, D,S) = (3.16)

O ‘ Ao, )/P (Ao,D | S) X hk*l(AmD ’ S)
he(4o, D | S) §: .
(4o, D | < [\ Jphio1(A9, D | S) x P (O; | Ay, D) /P (A, D | S)dD dA,

(3.17)

On est donc capable de calculer la probabilité P (Ag, D | S) pour chaque couple (Ag, D). Le
résultat de la déconvolution de notre champ simulé est présenté en Figure 3.3. Nous y voyons déja
la forme de la relation entre I'extinction et la distance. On constate que la densité de probabilité
est tres forte a faible distance. Cela est di aux effets de sélection, on a en effet observé plus d’étoiles
proches. Il nous faut donc corriger ce résultat par P (S | Ag, D) pour obtenir la distribution de
P (Ao, D) :

P (A, D | 5)
P (S| Ao, D)

ou P (5) ne correspond ici qu’a une normalisation de la distribution.

P (A, D) = x P (9), (3.18)

3.2.3 Critére d’arrét

La déconvolution de Richardson Lucy ne converge pas au sens traditionnel du terme. Au fur
et a mesure des itérations, 'estimateur h(Agy, D | S) se rapproche de la distribution, P (Aq, D | S)
mais du bruit de déconvolution apparait progressivement et fait osciller A jusqu’a dominer le
signal, si les itérations sont trop nombreuses.

Nous utilisons la somme des résidus aux carrés (residual sum of square ou RSS) A, comme
traceur de la déconvolution. Pour l'itération &k on a :

Ai =) [h(Ao, D | S) — hx_1 (Ao, D | ). (3.19)

Ag,D

On prend la différence normalisée des A :

‘| <0.05, (3.20)
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FIGURE 3.3 — Distribution de P (Ag, D | S) pour le champ de vue simulé & [ = 9.6°

comme critere d’arrét. On représente en Figure 3.4 I’évolution de cr avec le nombre d’itérations.
Lors des premieres itérations cr décroit fortement, pour ensuite atteindre un palier. Lorsque le cr
varie peu la déconvolution « n’avance plus », les itérations successives ne font qu’osciller autour
de la solution.

Le choix de la valeur 0.05 comme limite pour arréter la déconvolution a été décidé empirique-
ment a force de tests. Par ailleurs, pour certain champs complexes a déconvoluer, il arrive que
le minimum de ¢r soit supérieur a 0.05; c¢’est pourquoi, lorsque I'on détecte un minimum de cr,
on conserve les résultats temporaires tout en continuant la déconvolution. Cela nous permet de
revenir a ce minimum si aucun autre minimum n’est atteint, tout en évitant de s’arréter dans un
éventuel minimum local.

3.2.4 Prior

L’équation (3.17) nous indique comment calculer I'itération & + 1 connaissant l'itération k,
il nous faut donc initialiser la déconvolution avec un prior a la distribution P (A, D | S) =
ho(Ag, D | S). Dans la pratique nous fixons un prior sur les distributions P (4y | D) et P (D), a

partir desquels nous calculons hy :

P (A, | D) x P (D)

hO(AOaD ’ S>:P(A0>D | S)OZ P(S‘Ao D)

X P(S)), (3.21)
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nombre d'itérations

FIGURE 3.4 — Evolution de ¢r avec le nombre de déconvolutions, la ligne en pointillés représente
notre seuil d’arrét de 0.05

avec P (S | Ag, D), la fonction de sélection du champ de vue (voir section 3.2.5).

P (Ao | D)

Afin de ne pas biaiser nos résultats, nous définissons un prior tres permissif. Nous utilisons
une distribution a priori plate de P (Ay | D), c’est a dire P (Ay | D) = cste, VA, D.

A cette distribution, on ajoute un critére supplémentaire, l'interdiction d’avoir une forte ex-
tinction a faible distance :

P (Ap | D) =0 pour Ay > 10 X Dype. (3.22)

L’ajout de cette condition évite la contamination a courte distance par les distributions P (O | Ay, D)
des naines froides et du Red Clump. En effet, ces étoiles peuvent étre interprétées comme étant
des étoiles géantes (a forte luminosité intrinseque) tres fortement éteintes.

Par ailleurs, cette condition ne biaise pas nos résultats. En effet, en s’appuyant sur les cartes
de Lallement et al. (2019), nous savons qu’aucune ligne de visée ne présente de si fortes extinctions
a des distances si faibles.

On représente en partie gauche de la Figure 3.5 la distribution a priori de P (Ag, D | S) que
nous utilisions pour tous les champs de vue que nous analysons. La zone rouge correspond aux
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extinctions non physiques, que I'on interdit. Le reste de I'espace (A, D) est autorisé et considéré
comme équiprobable.

P (D)

C’est la distribution du nombre d’étoiles avec la distance, sa valeur est donc reliée a la densité
d’étoiles. Nous prenons un profil de disque exponentiel avec comme longueur d’échelle Hi = 2kpc
et la distance Soleil - centre Galactique R. = 8kpc. A une longitude [ on a :

D? t RZ _2DR? I
P (D) o exp <—\/ lilc — X cos )> x D*dD, (3.23)
R

I'important étant de corriger 1'effet cone par le produit avec D?. On présente en partie droite de
la Figure 3.5 les priors P (D) pour différentes longitudes.

P(Ao|D)

Ao (mag)
P(D)

10 20 0 2 4 6 8
D (kpc) D (kpc)

FIGURE 3.5 — Partie gauche : Prior P (A4y | D). Partie droite : Prior P (D) en fonction de la
distance pour différentes longitudes.

ho(Ao, D | S)

le prior d’initialisation de la déconvolution d’un champs test est présenté en Figure 3.6. La
forte densité de probabilité a D = 8kpc correspond a la forte densité d’étoiles du centre galactique.

Second ho(Ag, D | S)

Pour obtenir les meilleurs résultats possibles et s’affranchir d’éventuels points aberrants, nous
procédons a deux déconvolutions successives. La premiere est réalisée avec I’ensemble des priors
décrit ci-dessus. La seconde est initialisée de la méme facon, sauf pour le P (Ay, D | 5),, qui est
calculé a partir du résultat de la premiere déconvolution.

3.2.5 Complétudes

La connaissance de la distribution des P (S | Ay, D) est requise pour plusieurs opérations de
FEDReD (équations (3.18), (3.21) et (3.17)). Pour les résultats présentés dans ce manuscrit,
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FIGURE 3.6 — Prior d’initialisation de la déconvolution d’un champ de vue a [ = 9.6°

nous basons la complétude des champs de vue sur les catalogues photométriques en infrarouge.
C’est-a-dire que les étoiles que nous conservons pour notre étude présentent nécessairement des
magnitudes observées en bande J, H et K (voir section 2.4). Ces informations sont complétées si
possible par le catalogue GDR2.

Modele de complétude

Pour calculer la probabilité pour une étoile de magnitude m, d’étre observée (S), on utilise
le modele suivant :

lim

P (S | my) = { (1)_ exp [~ (P5)"] sty <l (3.24)

sinon.

avec paramétres mi™, o et 3 sont les parametres de complétude du champ de vue.

Pour les déterminer, nous avons simulé quelques champs de vue répartis autour du disque, en
utilisant I'extinction déduite par Marshall et al. (2006) et la densité stellaire de Fux (1999). On
obtient ainsi une distribution théorique des magnitudes P (m,), on peut ainsi ajuster les para-
metres de complétudes pour que les distributions cumulées simulées et observées soient cohérentes

entre elles :
P (S| mgim) x P (meps | S) /P (S) . (3.25)
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I apparait que le couple (2,2) pour («, 3) est représentatif pour le catalogue UKIDSS, tandis que
le couple (10,1) est plus approprié pour 2MASS. La magnitude limite est évaluée pour chacune
des bandes photométriques infrarouges, pour chacun des champs de vue analysés. Grace a des
simulations, on a déterminé qu’en ajoutant 2 magnitudes a la valeur maximale de la distribution
P (m | S), on obtient une bonne estimation de m"™.

Calcul de P (S| Ao, D)

Pour calculer P (S| Ag, D), nous utilisons les étoiles de référence de notre diagramme HR
empirique (voir 3.1.1). Connaissant les magnitudes absolues M pour chacune des étoiles de réfé-
rence r, nous pouvons calculer la magnitude apparente des étoiles de référence pour chaque couple
(Ao, D). La contribution d’une étoile 7 a la distribution totale P (S | Ag, D) est donc :

P (S| Ao, D,r)=]]P(S| A0, D, M) =[P (S| m}), (3.26)

avec A € {J, H, K} car on base la complétude de notre échantillon sur les catalogues en infrarouge.
Pour obtenir la complétude, on somme la contribution de ’ensemble des étoiles du diagramme
HR de référence.

P (S| Ay, D)= P(S|Ag,D,r)xP(r) (3.27)

Prise en compte de la coupure en o), pour UKIDSS

Lorsque nous sélectionnons les étoiles dans les catalogues, nous effectuons une coupure sur
I'incertitude photométrique. Les étoiles dont l'incertitude o) est supérieure a o, = 0.3mag
ne sont pas analysées. Or l'incertitude sur la magnitude o, suit une loi de puissance avec la
magnitude m,. Sur la Figure 3.7 on constate que faire une coupure en incertitude revient a couper
en magnitude et cette magnitude peut étre en dega de la magnitude limite m{™ précédemment
estimée. Pour obtenir une distribution valable de P (S | Ag, D), nous devons ajouter un terme
correctif C(my, omax) & la valeur de P (S | my).

Pour le calculer, nous commencons par modéliser la relation entre oy et m) en ajustant la loi
or=A+exp(Bxmy+C), (3.28)

sur les données observées d’un champ de vue, pour toutes les bandes photométriques. Nous
pouvons ainsi estimer la magnitude m,,_ correspondant a la coupure a oy, et l'incertitude
théorique o} sur les magnitudes apparentes de nos étoiles de référence. Ce faisant, nous calculons
la valeur corrective :

Momax

C(m}, Omax) = / G(my —m', of) dm'. (3.29)

—00

Pour calculer la distribution de la complétude, nous utilisons donc 1’équation :

T

P (S| Ay,D)=>)_ [P (r) x [P (S [m5) x C(m5, omax) | - (3.30)
A

La distribution de P (S| Ag, D) pour le champ de vue simulé est représentée en Figure 3.8.
Comme on pouvait s’y attendre, la probabilité de détection est plus grande a faible distance et
faible extinction. Cette distribution de la complétude nous permet de calculer la distribution de
P (Ap, D) (en utilisant '’équation 3.18) relative aux champs de vue. La Figure 3.9 nous montre le
résultat de cette correction, la relation entre la distance et l’extinction s’y démarque clairement
et les probabilités le long de la relation évoluent peu avec la distance.
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FIGURE 3.7 — Répartition des incertitudes photométriques en fonction de la magnitude, pour les
bandes J, H et K, pour un champ de vue simulé a [ = 9.6°, chaque point correspond a une étoile.
Les points rouges correspondent a 2MASS et les points bleus & UKIDSS. Les lignes verticales
représentent la magnitude limite calculée par FEDReD et la ligne horizontale correspond a opay.

3.3 Calcul de la relation entre A; et D

Nous voulons maintenant obtenir la relation reliant I’extinction avec la distance Ay(D) & partir
des résultats de la déconvolution. Cette relation doit correspondre au maximum de probabilités
de la distribution P (Ap, D), avec la contrainte physique de croissance de Ay(D).

Nous utilisons un processus de Monte-Carlo pour obtenir 5000 relations Ag(D) monotones
en utilisant ’algorithme suivant. Pour chaque distance D; tirée dans un ordre aléatoire dans
I'intervalle d’étude, on choisit une valeur d’extinction Ag;(D;). Le choix de cette valeur se fait
suivant la distribution P (Ag, D;) que l'on tronque en imposant Ag(D;) < Ay < Ag(D;") on
D; et D} sont les distances déja traitées directement inférieures et supérieures a D;. On répete
lopération jusqu’a avoir tiré toutes les distances D;. Pour amorcer 1'algorithme on prend Ay (0) =
0 et Ao(Dmax) = Aomax-

Nous évaluons la qualité d’une relation Ag(D) en calculant le logarithme de la vraisem-
blance L :

log(L) = Z log (P (Ao(Dy), D;)) , (3.31)

et nous conservons uniquement les 100 meilleures solutions Monte Carlo. Nous utilisons ensuite la
librairie cobs de Ng & Maechler (2007) pour ajuster une spline contrainte médiane, dans ces 100
MCS, pour obtenir la relation Ag(D) correspondant au meilleur ajustement de Ay(D) (BF) du
champ de vue. Nous ajustons aussi deux autres splines contraintes correspondant aux quantiles
0.159 et 0.841 pour obtenir 'intervalle de confiance a 1o du résultat. Les relations obtenues pour
notre champ de test sont présentées en Figure 3.10.
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FIGURE 3.8 — Distribution des probabilités P (S | Ag, D) pour le champ de vue simulé a [ = 9.6°

3.4 Implémentation

L’algorithme FEDRED est gourmand en ressources informatiques. Pour pouvoir I'utiliser sur
un grand nombre de champs de vue, nous avons dii optimiser les calculs, mais aussi I'espace disque
et le chargement en mémoire. L’algorithme fonctionnant en deux étapes distinctes, le traitement
des données a logiquement été scindé en deux exécutions distinctes. La premiere partie traite les
étoiles individuellement, tandis que la seconde procede a la déconvolution.

3.4.1 Calculs

Le temps moyen de calcul de la densité individuelle d’une étoile (P (O | Ay, D)) est de 1, 5s. Les
traitements des étoiles étant indépendants les uns des autres, nous pouvons utiliser des threads sé-
parés. Grace a la classe java.lang.Thread et a I'implémentation java.util.concurent.Future,
on obtient un bon scaling sur les grappes de calcul. Cela nous a d’ailleurs permis d’obtenir du
temps CPU sur la grappe MesoPSL.

Pour la déconvolution, la partie la plus demandeuse en temps CPU est le calcul de la fonction
de sélection. On utilise donc la programmation fonctionnelle de Java 8 pour calculer en parallele
la contribution de chaque étoile de référence. On utilise 'opération terminale Stream.collect
qui utilise une stratégie en arbre pour faire la sommation finale et ainsi utiliser au mieux les coeurs
de calcul disponibles. On utilise la méme stratégie pour paralléliser le calcul de chaque itération
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FIGURE 3.9 — Résultat final de la déconvolution du champ de vue simulé a [ = 9.6°, apres
correction de la complétude.

de la déconvolution.

3.4.2 Executions et utilisation des grappes

La conception originelle de FEDReD imposait d’analyser chaque champ de vue indépendam-
ment pour les deux parties de 'exécution (densité individuelle et déconvolution). Cela posait deux
problémes, le premier est le fait de devoir lancer un tres grand nombre de jobs (nombre de champ
x2). Le second étant le fait qu’en rendant les champs indépendants, on calcule les distributions
individuelles plusieurs fois si 'on étudie des champs de vue qui se recouvrent.

C’est pourquoi le calcul des densités individuelles se fait indépendamment des déconvolutions.
FEDReD calcule les vraisemblances P (O | Ag, D) de l'ensemble des étoiles qu’on lui fournit en
entrée et stocke les résultats dans des fichiers séparés en fonction de la zone du ciel a laquelle
les étoiles appartiennent. On peut<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>