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Résumé

Les Supernovae de Type Ia (SNe Ia) sont des chandelles standardisables qui nous
permettent de mesurer le taux d’expansion récent de l’Univers. Cependant, leur nature
exacte reste encore inconnue. À cause des incertitudes dans la physique du progéniteur
de ces objets, des effets astrophysiques peuvent biaiser les mesures cosmologiques s’ils ne
sont pas pris en compte correctement.

Au cours des dernières décennies, nous avons pu observer des corrélations entre les
propriétés des SNe Ia et celles de leur galaxie hôte. Cependant, la manière de prendre en
compte correctement ces effets astrophysiques reste incertaine. Actuellement, la dépen-
dance de la luminosité intrinsèque des SNe Ia avec l’environnement de leur galaxie hôte
est employée pour standardiser la luminosité des SNe Ia, communément caractérisée par
une fonction de marche (ou de Heaviside). Cette forme fonctionnelle suppose, de manière
implicite, l’existence de deux populations de SNe Ia. Dans la littérature, plusieurs indica-
teurs environnementaux ont été présentés, donnant des normalisations de la fonction de
marche différentes, parfois incompatibles.

Dans ce contexte, cette thèse propose de comparer les différentes méthodes d’analyse
de l’environnement galactique des SNe Ia par le développement d’un modèle statistique
de deux populations de SNe Ia. Ce modèle est basé sur la capacité des différents traceurs
pour distinguer les deux populations. Nous montrons que le taux de formation stellaire
spécifique, mesuré localement autour des SNe Ia au moyen des raies Hα (lsSFR), et la
masse stellaire globale sont de meilleurs traceurs que, par exemple, la morphologie des
galaxies hôtes.

Nous montrons que les variations dans la précision de ces traceurs permettent d’éclair-
cir les différents résultats de l’écart de magnitude des SNe Ia obtenus dans la littérature.
En l’occurrence, utiliser le lsSFR ou la masse stellaire globale pour identifier les deux
populations permet d’expliquer l’ensemble des autres observations, bien que le lsSFR soit
favorisé.

Étant donné que le lsSFR est fortement lié à l’âge de l’environnement stellaire, nos
résultats favorisent une distinction des SNe Ia par l’âge de leur progéniteur (« prompt »
et « tardif »). Dans tous les cas, il existe deux populations de SNe Ia qui diffèrent en
magnitude standardisée par au moins 0,121± 0,010mag.
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Abstract

Type Ia Supernovae (SNe Ia) are standardizable candles that allow to measure the
recent expansion rate of the Universe. However, their true nature remains unknown.
Consequently, due to uncertainties in progenitor physics, potential astrophysical depen-
dencies may bias cosmological measurements if not properly accounted for.

Last decades studies have shown several relations between SNe Ia properties and those
of their host galaxy. Yet, the correct way to account for astrophysical effects remains uncer-
tain. Presently, the dependency of the intrinsic luminosity of SNe Ia with their host-galaxy
environment is used to standardize SNe Ia luminosity and is commonly parameterized as
a step function. This functional form implicitly assumes two-populations of SNe Ia. In
the literature, multiple environmental indicators have been considered, finding different,
sometimes incompatible, step function normalisation.

Within this context, this PhD propose to compare these environmental analysis me-
thods in light of a two-populations model, based on their ability to distinguish the two
populations. We show that local Hα-based specific star formation rate (lsSFR) and global
stellar mass are better tracers than, for instance, host galaxy morphology.

We show that these tracer accuracy variations can explain the discrepancy between
the observed SNe Ia magnitude offsets found in the literature. Using lsSFR or global mass
to distinguish the two populations can explain all other observations, though lsSFR is
favoured.

As lsSFR is strongly connected to age, our results favour a prompt and delayed popula-
tion model. In any case, there exists two populations that differ in standardized magnitude
by at least 0,121± 0,010mag.
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Introduction générale

L’Univers est vaste, si vaste qu’on peut tout à fait le croire infini. Cependant, la no-
tion d’infini, qui ne fait ni chaud ni froid à un mathématicien, reste très peu appréciée
des physiciens, car elle est inobservable. Et pour pallier à cet inconvénient, nous avons
empiriquement délimité l’Univers à ce que nous pouvons observer de celui-ci. Cet Univers
« observable » représente donc une sphère, dont nous sommes le centre (car nous sommes
l’observateur) et qui s’étend jusqu’aux limites de ce que nous pouvons effectivement ob-
server.

Dans ce contexte, nous constatons par exemple que notre Univers est au minimum
âgé d’environ 13,8 milliards d’années (avec la théorie du Big Bang), mais aussi qu’en
plus d’être vaste, il le devient de plus en plus, et de plus en plus vite. Les résultats
des précédentes études convergent vers ce que l’on appelle aujourd’hui le « modèle de
concordance », qui prend en compte cette expansion accélérée de l’Univers et dont la
composition énergétique serait dominée par deux composantes sombres : la matière sombre
(en anglais, dark mater) et l’énergie sombre (dark energy).

Cette thèse s’inscrit dans le domaine de la Cosmologie Observationnelle, dont l’un des
objectifs majeurs est de comprendre la nature et les propriétés de ces deux composantes.
Une méthode pour étudier l’énergie sombre, principale cause supposée de l’accélération
de l’expansion de l’Univers, consiste en la mesure de distances dans l’Univers. Pour cela,
nous employons des « chandelles standards », qui correspondent à des objets dont nous
connaissons a priori les propriétés, et dont les variations nous permettent de mesurer des
distances.

Les Supernovae de Type Ia (SNe Ia) peuvent être qualifiées de chandelles standards
(en l’occurrence, il s’agit plutôt de chandelles « standardisables », comme nous le verrons
plus loin dans cette thèse). C’est en utilisant cet outil que nous avons pu mettre en
évidence pour la première fois l’accélération de l’expansion de l’Univers (Riess et al. 1998
; Perlmutter et al. 1999), ce qui a conduit à l’obtention du pris Nobel de physique en
2011. Cependant, nous ne connaissons pas encore exactement la nature exacte ces objets.
Par ailleurs, il a été observé qu’il existe des corrélations entre la luminosité observée des
SNe Ia et les propriétés de leur environnement galactique. Mais la manière de prendre
en compte ces effets reste aujourd’hui incertaine, du fait des différents résultats trouvés
par différentes équipes. Bien comprendre ces corrélations devient donc un élément crucial
pour chercher a extraire les mesures des paramètres cosmologiques les plus fiables et les
plus précis possibles lors de l’emploie des SNe Ia.

Cette thèse a pour objectif de proposer une méthode permettant d’expliquer l’origine
des différents résultats présents dans la littérature. Nous avons basé notre étude sur le
fait que, au vu des observations actuelles, nous pouvons supposer qu’il existe deux po-
pulations de SNe Ia distinctes. Nous allons montrer au moyen d’un modèle statistique,
que les différentes corrélations ne seraient en fait que des traceurs plus ou moins fiables
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de ces deux populations. Nous sommes conscients que ce travail ne prend pas en compte
l’ensemble des facteurs influant sur l’observation des SNe Ia. Cependant, avec notre mé-
thode, relativement simple mais robuste, nous sommes capables d’expliquer d’où provient
la variété de résultats trouvés par les précédentes études.

Dans la première partie de cette thèse, nous allons poser les bases du contexte scien-
tifique dans lequel ce travail s’inscrit. Nous allons pour cela commencer par donner les
notions cosmologiques définissant notre Univers. Puis nous définirons les Supernovae de
Type Ia et nous verrons comment les utiliser pour en extraire les paramètres cosmolo-
giques. Enfin nous étudierons les différents effets astrophysiques ayant un impact potentiel
sur les SNe Ia.

La deuxième partie détaillera à proprement parler l’étude des corrélations entre la
luminosité des Supernovae de Type Ia et les propriétés de leur environnement. C’est dans
cette partie que nous présenterons notre modèle statistique à deux populations de SNe Ia,
que nous appliquerons ensuite aux observations que nous possédons, en finissant par tester
sa robustesse par diverses variations.

La troisième et dernière partie de cette thèse présentera quelques études préliminaires
menées sur notre modèle et sur les mesures photométriques. Nous présenterons aussi
certaines ouvertures possibles vis-à-vis de ce travail et les conséquences que ce dernier
possède sur les études cosmologiques.
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Chapitre 1

Notions cosmologiques

Nous commençons, dans ce premier Chapitre, par introduire les notions cosmologiques
qui définissent le cadre scientifique dans lequel s’inscrit cette thèse. Cela permettra au
lecteur de comprendre les grandeurs et la terminologie employées et d’approcher les enjeux
que soutiennent cette étude.

La cosmologie est la science qui étudie l’Univers dans son ensemble, à savoir son origine,
sa composition, sa structure, son évolution dans le temps, etc. Les analyses menées sur
l’ensemble des observations dont nous disposons aujourd’hui, les sondes cosmologiques,
convergent vers ce que l’on appelle « le modèle de concordance ». Il s’agit d’un modèle
théorique, nommé ΛCDM (c’est-à-dire incluant de la matière sombre froide avec la prise
en compte d’une constante cosmologique Λ), reposant sur deux piliers : l’universalité des
lois de la physique et certaines hypothèses fondatrices. Notamment, ce modèle prend en
compte le modèle standard des particules, la relativité générale, la mise en évidence d’une
phase d’expansion accélérée, et stipule que notre Univers est homogène et isotrope aux
grandes échelles (« principe cosmologique »).

Ce Chapitre est inspiré du cours de Yannick Copin 1. Dans la Section 1.1, nous don-
nerons les quantités fondamentales qui interviennent dans la cosmologie observationnelle.
Puis nous détaillerons dans la Section 1.2 le « principe cosmologique », supposant un
Univers homogène et isotrope, et le modèle ΛCDM qui en découle, Enfin, nous parlerons
d’âges et de distances cosmologiques dans la Section 1.3.
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CHAPITRE 1. NOTIONS COSMOLOGIQUES

1.1 Quantités fondamentales

1.1.1 Coordonnées comobiles

En cosmologie, nous pouvons observer que les objets composant l’Univers (galaxies,
amas de galaxies, ...) ont tendance à s’éloigner les uns des autres à grande échelle. Ce-
pendant, il ne s’agit pas simplement d’un mouvement de ces objets dans l’espace, mais
d’une dynamique de l’espace lui-même qui a tendance à gonfler, à s’expandre. Cet effet
ne s’observe pas à petite échelle (par exemple à l’intérieur d’une galaxie), car dans ce cas,
la gravité domine.

La mise en évidence de l’expansion de l’Univers est attribuée à Edwin Hubble en 1929
(Hubble 1929). Nous pouvons cependant créditer la première observation de ce phénomène
à Vesto Slipher par sa découverte du décalage vers le rouge de la lumière émise par les
galaxies en 1912 (Slipher 1913), puis prédit et mesuré par Georges Lemaître à la fin des
années 1920 (Lemaître 1927), avec l’observation d’une corrélation quasiment linéaire entre
le décalage vers le rouge et la distance des galaxies. En effet, l’observation de l’expansion
se traduit par une augmentation de la longueur d’onde de la lumière émise par les objets
étudiés, ce qui a pour conséquence de la décaler vers le rouge (en anglais, redshift, voir
Section 1.1.3).

Cette expansion de l’Univers induit une augmentation systématique des distances avec
le temps. Ainsi, la distance r(t) entre l’observateur et n’importe quel objet céleste (à
distance cosmologique) croît en fonction du temps. Nous modélisons cette dépendance
en introduisant une échelle caractéristique, a(t), appelée « facteur d’échelle », qui évolue
proportionnellement avec r(t) tel que :

χ ,
r(t)

a(t)
(1.1)

où χ représente la distance comobile (le symbole , signifie « égale par définition »). Cette
dernière est une grandeur constante (entre deux objets localement fixes, c’est-à-dire sans
vitesse particulière) et adimensionnée.

Utiliser les coordonnées comobiles nous permet de nous affranchir du temps et de
l’expansion de l’Univers. Cela revient à dire que l’espace en coordonnées comobiles est,
en moyenne, statique. Ainsi, deux objets qui voient leur distance propre (r) augmenter
avec le temps, garde une distance comobile (χ) constante. Par conséquent, l’expansion de
l’Univers possède, actuellement, un facteur d’échelle croissant avec le temps.

1.1.2 Constante de Hubble

Nous introduisons le paramètre de Hubble H, qui évolue en fonction du temps, en
utilisant le facteur d’échelle a, tel que :

H(t) ,
1

a

da

dt
=

ȧ

a
(1.2)
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1.1. QUANTITÉS FONDAMENTALES

Exprimé généralement en [km s−1 Mpc−1] 2, il correspond au taux d’expansion de l’Univers.
Sa valeur actuelle, correspondant à la constante de Hubble, est exprimée par :

H0 , H(t0) =
ȧ

a

∣
∣
∣
∣
t=t0

(1.3)

avec l’indice 0 ne correspondant pas à la valeur initiale, mais bien à la valeur actuelle. Ainsi,
t0 correspond à l’âge actuel de l’Univers, et est donc différent de zéro (voir Section 1.3.1).

En comparant la vitesse apparente des galaxies (v) avec leur distance propre (r),
Hubble a remarqué qu’il existe une relation linéaire entre les deux. Cette relation, énon-
cée en 1929 et à l’origine appelée loi de Hubble (Hubble 1929), a été prédite deux ans
auparavant par Lemaître (Lemaître 1927). De ce fait, il est dorénavant recommandé de
l’appeler loi de Hubble-Lemaître. Cette loi énonce que les galaxies s’éloignent les unes des
autres à une vitesse proportionnelle à leur distance, et elle s’exprime par :

v = H0r (1.4)

Cependant, nous avons pu observer que le décalage vers le rouge (z, voir Section 1.1.3)
de la lumière émise par les galaxies (qui permet de calculer leur vitesse v) n’est en fait
pas dû à un mouvement des galaxies dans un espace fixe (induisant l’effet Doppler),
mais à un étirement de l’espace lui-même (provoquant l’étirement de la longueur d’onde
des photons), créant ainsi l’augmentation de la distance entre les objets célestes. Par
conséquent, la relation entre la vitesse des galaxies et leur décalage vers le rouge dépend
du modèle cosmologique adopté. Ainsi, cette loi ne fonctionne que pour de faibles valeurs
de la vitesse, et/ou pour de faibles valeurs de distances (correspondant à z ≪ 1), sur
lesquelles l’accélération de l’expansion de l’Univers (Riess et al. 1998 ; Perlmutter et al.
1999) n’aura que peu ou pas d’influence.

De plus, nous appelons « vitesse particulière » la composante de vitesse propre aux
objets cosmologiques qui dévie de la loi de Hubble. Par exemple, les galaxies situées
dans un groupe de galaxies vont subir une attraction gravitationnelle forte, induisant des
vitesses différentes de celles attendues par la loi de Hubble.

1.1.3 Décalage vers le rouge

Le décalage vers le rouge (redshift en anglais), conventionnellement noté z, correspond
à une augmentation de la longueur d’onde de la lumière émise par un objet 3. Il s’agit
d’une grandeur mesurable, définie par le ratio entre la longueur d’onde observée et la celle
à l’émission de la lumière générée par un objet, exprimée par :

z ,
λo − λe

λe

⇐⇒ 1 + z =
λo

λe

(1.5)

où λo correspond à la longueur d’onde observée, tandis que λe représente la longueur
d’onde à l’émission, connue a priori (par exemple, dans le vide, λLyα = 121,6 nm, λHα =
656,5 nm).

2. 1Mpc (mégaparsec) = 106 pc (parsec) = 3,262× 106 années-lumières = 3,086× 1022 m.
3. Dans le cadre du spectre visible, cela correspond à un « décalage » vers le rouge de la longueur

d’onde. Notons que le décalage vers le rouge correspond à des valeurs positives de z. Au contraire, nous
appelons décalage vers le bleu les valeurs négatives.
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CHAPITRE 1. NOTIONS COSMOLOGIQUES

En astronomie, cette grandeur est remarquable, car le décalage s’applique à l’identique
sur l’ensemble du spectre. Cela signifie qu’il s’agit de la conséquence d’un seul phénomène
« global », et non de phénomènes localisés à l’échelle atomique.

Dans le cadre de la cosmologie et de l’étude des objets astronomiques, les trois prin-
cipales causes de ce décalage vers le rouge sont :

— le mouvement relatif des objets astronomiques, induisant un effet Doppler (lié à la
relativité restreinte) ;

— la lumière traversant des champs de gravité non homogènes (décalge d’Einstein, lié
à la relativité générale) ;

— le décalage vers le rouge cosmologique, dû à l’expansion de l’Univers.

Effet Doppler

Lorsque une source de lumière s’éloigne de l’observateur, cela induit un décalage vers
le rouge. Cela s’explique par l’effet Doppler (Doppler et Studnica 1842), auquel s’ajoute
les effets relativistes dus aux vitesses proches de la célérité de la lumière (c) 4, résultant en
un « effet Doppler relativiste » (Sher 1968). Dans ce contexte, le décalage vers le rouge,
zv, s’exprime, pour les objets se déplaçant dans la direction radiale (c’est-à-dire dans la
ligne de visée), par :

1 + zv = γ
(

1 +
v‖
c

)

≈
v≪c

1 +
v‖
c

(1.6)

avec v‖ la vitesse radiale relative entre l’objet observé et l’observateur ; et γ correspondant
au facteur de Lorentz : γ , (1− v2/c2)−1/2. Typiquement, pour des objets se déplaçant à
des vitesses v ∼ 300 km s−1, nous observons un décalage vers le rouge zv ∼ 10−3.

Décalage d’Einstein

Le décalage vers le rouge gravitationnel, aussi appelé décalage d’Einstein (Eddington
1926), est un effet prédit par les équations de la relativité générale. Il s’agit d’un phéno-
mène pour lequel la lumière est affectée par le champ de gravitation (non homogène) dans
lequel elle se déplace. Ainsi, un photon sortant un puits gravitationnel semble perdre de
l’énergie, ce qui a pour conséquence de diminuer sa fréquence, et donc d’augmenter sa
longueur d’onde, résultant en un décalage vers le rouge.

En employant la métrique de Schwarzschild (Schwarzschild 1916), nous pouvons définir
théoriquement le décalage vers le rouge induit par cet effet, zg, pour un photon traversant
un champ gravitationnel créé par une masse à symétrie sphérique, non chargée électri-
quement, statique (sans rotation), et en admettant la constante cosmologique nulle, par :

1 + zg =
1

√

1− 2GM
rc2

≈
r≫rs

1 +
GM

rc2
(1.7)

où G est la constante gravitationnelle ; M est la masse de l’objet générant le champ
gravitationnel ; c est la célérité de la lumière ; et r est la distance entre l’objet massif et le
photon à l’émission ; rs , 2GM/c2 correspond au rayon de Schwarzschild. Typiquement,

4. Les objets allant à des vitesses proches de celle de la lumière subissent la dilatation du temps
exprimée dans la relativité restreinte.
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1.2. COSMOLOGIE HOMOGÈNE ET ISOTROPE ET MODÈLE ΛCDM

Table 1.1 – Ordres de grandeur pour des valeurs de décalages vers le rouge, jointes à la
distance et au temps de vol correspondants dans le cadre du modèle ΛCDM (voir Section 1.2.4),
et la désignation associée.

z distance temps de vol désignation

< 10−2 43Mpc 140Mans univers local

∼ 0,1 420Mpc 1,3Gans univers proche

∼ 1 3,3Gpc 7,7Gans univers lointain

11,1 9,7Gpc 13Gans valeur record (galaxie GN-z11)

∼ 1100 13,7Gpc t0 − 380 000 ans fond diffus cosmologique

à la surface du Soleil, zg ≈ GM⊙/(R⊙c
2) = 2,1 × 10−6 ; pour un amas de galaxie, zg ≃

3× 10−5.

Décalage vers le rouge cosmologique

Comme nous l’avons exposé en Section 1.1.1, la découverte de l’expansion de l’Univers
est intrinsèquement liée à l’observation du décalage vers le rouge des objets astronomiques.
En effet, en prenant en compte la relativité générale, l’augmentation de la longueur d’onde
des photons dans l’Univers peut être interprétée comme une expansion de l’espace dans
lequel se déplace la lumière. Ainsi, la longueur d’onde (λ) des photons se propageant dans
l’Univers varie comme le facteur d’échelle (a(t)).

Entre une source et un observateur comobiles, le décalage vers le rouge dû à l’expansion
de l’Univers s’exprime par (à partir de l’équation (1.5)) :

1 + z ,
λo

λe

≡
a(to)

a(te)

(

=
a0
a(t)

pour un observateur actuel
)

(1.8)

avec to le temps d’observation et te celui d’émission de la lumière ; a0 le facteur d’échelle
actuelle et a(t) le facteur d’échelle à l’époque de l’émission de la lumière. Le décalage
vers le rouge cosmologique permet donc d’estimer indirectement le « temps de vol » de la
lumière depuis son émission jusqu’à son observation, ainsi que des distances dans l’Univers
(voir Section 1.3). Nous présentons quelques ordres de grandeur, dans le cadre du modèle
ΛCDM (voir Section 1.2.4), dans la Table 1.1.

1.2 Cosmologie homogène et isotrope et modèle ΛCDM

1.2.1 Relativité générale

La théorie de la relativité générale (Einstein 1915a,b) décrit comment l’espace-temps
de l’Univers est déformé par son contenu énergétique, exprimé par l’équation de champ
d’Einstein (Einstein 1915c) :

Rµν −
1

2
Rgµν + Λgµν =

8πG

c4
Tµν (1.9)
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CHAPITRE 1. NOTIONS COSMOLOGIQUES

dans laquelle :
— Rµν est le tenseur de Ricci (caractérisant la déformation de l’espace-temps) ;
— R = gµνRµν correspond à la courbure scalaire ;
— gµν est le tenseur métrique ;
— Tµν est le tenseur énergie-impulsion ;
— G est la constante gravitationnelle (G = 6,6743× 10−11 m3 kg−1 s−2) ;
— c est la célérité de la lumière (c = 2,997 924 58× 108 ms−1) ;
— Λ est la constante cosmologique.
Nous définissons le tenseur de courbure de l’espace-temps d’Einstein par :

Gµν = Rµν −
1

2
Rgµν (1.10)

où Gµν est un tenseur d’ordre 2 définis mathématiquement, avec une signification physique
(c’est-à-dire possédant des dérivées secondes de la métrique et une divergence nulle), et
s’annulant en espace euclidien (permettant de retrouver la physique de Newton dans les
limites de faibles vitesses par rapport à celle de la lumière et de champ gravitationnels
faibles).

Nous définissons aussi la constante d’Einstein par :

κ =
8πG

c4
(1.11)

Dans ce contexte, et en admettant une constante cosmologique nulle (Λ = 0), l’équa-
tion (1.9) devient :

Gµν = κTµν (1.12)

Ainsi écrite, cette équation met en relation la géométrie de l’espace-temps avec son
contenu énergétique.

Enfin, nous pouvons introduire la constante cosmologique (Λ) d’un côté ou de l’autre
de l’équation (1.12) :

Gµν + Λgµν = κTµν ⇐⇒ Gµν = κTµν − Λgµν (1.13)

Dans la partie gauche, cela peut s’interpréter comme étant une modification de la
structure fondamentale des lois de la gravitation ; dans la partie droite, comme étant une
nouvelle source de champ gravitationnel. Initialement introduite par Einstein pour com-
penser la gravité et permettre une solution statique, elle a été retirée après la découverte
de la récession des galaxies et de l’expansion de l’Univers, et réintroduite comme terme
source après la découverte de l’accélération de l’expansion de l’Univers (voir Section 2.3.1 ;
Riess et al. 1998 ; Perlmutter et al. 1999), pouvant correspondre à une énergie du vide,
aussi appelée « énergie sombre » (dark energy).

1.2.2 Univers homogène et isotrope

Afin de pouvoir caractériser l’Univers dans son ensemble et étudier sa structure, des
hypothèses simplificatrices s’imposent. En prenant en compte l’ensemble des observations,
la supposition la plus répandue est celle du « principe cosmologique », qui stipule que
l’Univers doit être homogène et isotrope à grande échelle. Le principe d’homogénéité signi-
fie que tous les observateurs sont équivalents, quelle que soit leur position dans l’Univers ;
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Figure 1.1 – Carte des anisotropies de température du fond diffus cosmologique (CMB).
Figure basée sur Planck Collaboration et al. (2020b) en utilisant la méthode SMICA.

celui d’isotropie signifie que les observations sont identiques quelle qu’en soit la direction.
Cette hypothèse est fortement soutenue par l’observation de l’homogénéité quasi-parfaite
(de l’ordre de 10−4 K) du fond diffus cosmologique 5 (voir Figure 1.1).

Dans ce contexte, la métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW ;
Friedmann 1922 ; Lemaître 1933 ; Robertson 1936 ; Walker 1937) est la solution la plus
générale des équations de la relativité générale. L’hypothèse « homogène et isotrope »
du principe cosmologique permet de se placer dans les coordonnées sphériques como-
biles (r,θ,φ). Dans ces conditions, la métrique de FLRW, pour un élément de longueur
d’espace-temps ds, s’exprime par :

ds2 = c2dt2 − a2(t)

(
dr2

1− kr2
+ r2

(
dθ2 + sin2θdφ2

)
)

(1.14)

où t est le temps cosmique propre ; a(t) est le facteur d’échelle (normalisé à a0 = a(t =
t0) = 1) ; et k est le signe de la courbure spatiale : une courbure négative (k = −1) corres-
pond à une géométrie ouverte/hyperbolique ; une courbure nulle (k = 0) à une géométrie
plate/euclidienne ; une courbure positive (k = +1) à une géométrie fermée/sphérique.

En appliquant les hypothèses d’homogénéité et d’isotropie du principe cosmologique
au fluide énergétique emplissant l’Univers, et en se plaçant dans la convention du tenseur
métrique gµν = diag(−1 ; +1 ; +1 ; +1), nous pouvons montrer que le tenseur énergie-

5. En anglais, Cosmic Microwave Background (CMB). Il s’agit du rayonnement électromagnétique le
plus ancien possiblement observable, estimé à environ 380 000 ans après le Big Bang.
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impulsion s’écrit :

Tµν =











ρc2 0 0 0

0 p 0 0

0 0 p 0

0 0 0 p











(1.15)

avec ρ étant la masse volumique du fluide et p étant sa pression.

1.2.3 Équations de Friedmann-Lemaître

En se plaçant dans la métrique de FLRW, nous pouvons dériver les deux équations de
Friedmann-Lemaître (Friedmann 1922) à partir de l’équation de champ d’Einstein :

H2 ,

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2
ρ−

kc2

a2
+

Λc2

3
(1.16)

Ḣ +H2 =
ä

a
= −

4πG

3c2
(
ρ+ 3p) +

Λc2

3
(1.17)

où a est le facteur d’échelle ; G est la constante gravitationnelle ; c est la célérité de la
lumière ; k est le signe de courbure de la courbure spatiale ; ρ et p sont la densité énergé-
tique et la pression du fluide constituant l’Univers ; et Λ est la constante cosmologique.
Ces équations donnent l’évolution temporelle du facteur d’échelle en fonction du contenu
de l’Univers.

En combinant les deux équations de Friedmann-Lemaître, nous obtenons l’équation
de conservation d’énergie dans la métrique de FLRW :

ρ̇ = −3
ȧ

a
ρ(1 + w) (1.18)

dans laquelle nous supposons l’équation d’état d’un fluide parfait : w , p/ρ. Pour une
équation d’état constante (w = constante), nous pouvons montrer que :

ρ(t) ∝ a(t)−3(1+w) (1.19)

L’équation de conservation de l’énergie s’applique à l’ensemble des différents fluides
constitutifs de l’Univers. Ainsi, :

— pour w = 0 (p = 0), ρM ∝ a−3 : dans ce cas, l’énergie cinétique est négligeable
devant la densité du fluide, correspondant à de la matière non-relativiste ;

— pour w = 1/3, ρR ∝ a−4 : il s’agit de la limite ultra-relativiste (v ≈ c), associée
aux radiations (photons ou neutrinos), que l’on peut interpréter comme un fluide
se diluant comme de la matière non-relativiste (∝ a−3) et subissant un étirement
de la longueur d’onde avec le facteur d’échelle (∝ a−1, voir Section 1.1.3) ;

— pour w = −1, ρΛ = constante ∝ a0 : il s’agit d’un fluide de pression négative dont
la densité d’énergie ne se dilue pas avec le facteur d’échelle a(t), associé ici avec la
constante cosmologique Λ.

26



1.2. COSMOLOGIE HOMOGÈNE ET ISOTROPE ET MODÈLE ΛCDM

Ensuite, nous pouvons aussi décomposer la densité énergétique ρ de l’équation (1.16)
en une composante de radiation ρR, associée aux éléments ultra-relativistes (photons et
neutrinos), et une composante de matière ρM , correspondant aux éléments non-relativistes
(baryons et matière noire). La première équation de Friedmann-Lemaître devient :

H2 ,

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2
ρR +

8πG

3c2
ρM −

kc2

a2
+

Λc2

3
(1.20)

En normalisant les deux composantes actuelles de la densité énergétique (ρR(t0) et
ρM(t0)) par la densité critique 6 actuelle (ρc(t0) = (3c2H2

0 )/(8πG)), l’équation (1.20) de-
vient :

H2 ,

(
ȧ

a

)2

= H2
0

[
ρR(t0)

ρc(t0)

ρR
ρR(t0)

+
ρM(t0)

ρc(t0)

ρM
ρM(t0)

−
kc2

a20H
2
0

a20
a2

+
Λc2

3H2
0

]

(1.21)

Enfin, en prenant en compte la discussion sur l’équation de conservation d’énergie
et son application sur les fluides constitutifs de l’Univers, nous pouvons réexprimer la
première équation de Friedmann-Lemaître en fonction du facteur d’échelle :

H2 ,

(
ȧ

a

)2

= H2
0

[

ΩR

(a0
a

)4

+ ΩM

(a0
a

)3

+ Ωk

(a0
a

)2

+ ΩΛ

]

(1.22)

et en fonction du décalage vers le rouge (en utilisant l’équation (1.8)) :

H2 ,

(
ȧ

a

)2

= H2
0

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

]
(1.23)

avec :

ΩX ,
ρX(t0)

ρc(t0)
=

8πG

3c2H2
0

ρX(t0) pour X = {R ;M}

Ωk = −
kc2

a20H
2
0

ΩΛ =
Λc2

3H2
0

où les densités réduites Ωi (aussi notés {Ω}) sont des paramètres adimensionnés (aussi ap-
pelés paramètres cosmologiques). Notons que tous ces paramètres sont reliés par construc-
tion, car pour t = t0, H = H0 et a = a0, nous obtenons ΩT =

∑

{i 6=k} Ωi = 1− Ωk.
Ainsi, sous l’hypothèse homogène et isotrope du principe cosmologique, l’équa-

tion (1.23) (décrivant l’évolution de l’Univers) est entièrement définie par trois
paramètres cosmologiques (ΩR, ΩM et ΩΛ, contraignant ainsi Ωk) et la constante de
Hubble H0. Enfin, les densités réduites étant dégénérées avec la constante de Hubble, il
est généralement plus précis de mesurer Ωih

2 (avec h = H0/100 km s−1 Mpc−1).

6. La densité critique correspond, en cosmologie, à la densité énergétique associée à un Univers plat
(ou Euclidien) à grande échelle.
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1.2.4 Modèle ΛCDM

Les études menées sur l’ensemble des sondes cosmologiques dont nous disposons au-
jourd’hui (le fond diffus cosmologique, les oscillations acoustiques des baryons, les Super-
novae de Type Ia, etc.) convergent vers un même modèle : le « modèle de concordance »
(comme illustré en Figures 1.2 et 1.3). Il s’agit d’un modèle cosmologique théorique de
matière noire (c’est-à-dire interagissant très peu avec la matière ordinaire et le rayon-
nement électro-magnétique) froide (c’est-à-dire se déplaçant lentement par rapport à la
vitesse de la lumière) et une constante cosmologique Λ. Ce modèle, aussi appelé ΛCDM
(Lambda Cold Dark Matter), est actuellement le paradigme de la cosmologie, car c’est le
modèle le plus simple qui rend compte des propriétés globales du cosmos :

— l’existence et la structure du fond diffus cosmologique (voir Figure 1.1) ;
— la structure à grande échelle de la distribution des galaxies ;
— la composition de l’Univers et l’abondance des éléments légers (hydrogène, hélium

et lithium) ;
— l’expansion accélérée de l’Univers.
Nous l’avons dit plus tôt, le modèle ΛCDM repose sur l’universalité des lois de la

physique (notamment la relativité générale, le modèle standard des particules, etc.) et
sur des hypothèses fondatrices (comme le principe cosmologique, Univers plat/euclidien,
etc.).

Il est intégralement décrit par six paramètres libres et indépendants (au choix), tandis
que les paramètres supplémentaires sont : soit fixés a priori par des valeurs pré-supposées
(par exemple ΩT = 1, impliquant Ωk = 0 ; w = −1 ; etc.) ou contraintes par des observa-
tions non-cosmologiques ; soit dérivés à partir du choix des six paramètres fondamentaux.
Notons que ce modèle peut être étendu en laissant libres des paramètres initialement fixés.

Les derniers résultats d’ajustement des paramètres du modèle ΛCDM sur les observa-
tions ont été présentés par la collaboration Planck (Planck Collaboration et al. 2020a), et
stipulent que notre Univers est, actuellement, composé de ∼ 70% d’énergie sombre et de
∼ 30% de matière.

Le modèle ΛCDM, actuellement employé dans la plupart des études cosmologiques,
possède un fort pouvoir prédictif, décrit avec précision l’ensemble des observations, et
contient peu d’anomalies. Cependant, certaines composantes théoriques restent difficile-
ment explicables. En l’occurrence, l’origine physique de la matière sombre et de l’énergie
sombre (composantes énergétiques principales de ce modèle) demeurent inconnues.

De plus, nous sommes actuellement en présence d’une tension sur la mesure de la
constante de Hubble, entre son estimation indirecte (par la combinaison des différentes
sondes cosmologiques et du modèle ΛCDM) et son estimation directe (par des outils
de mesures de distances, telles que les Supernovae de Type Ia). Nous présentons cette
« tension de Hubble » plus en détails en Section 2.3.2.

1.3 Âges et distances cosmologiques

1.3.1 Temps de vol et âge de l’Univers

Pour un objet possédant un décalage vers le rouge donné z, le « temps de vol » (lookback
time) correspond au temps mis par les photons émis pour parvenir jusqu’à l’observateur
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Figure 1.2 – Contraintes sur les paramètres cosmologiques du modèle ΛCDM par la combi-
naison des Supernovae de Type Ia (en vert, échantillon DES-SN3YR incluant les erreurs statis-
tiques et systématiques) et le fond diffus cosmologiques (CMB, en jaune, données provenant de
Planck 2016). Les deux graphiques montrent les régions de confiance à 1σ et 2σ dans les espaces
(ΩM ,ΩΛ) (à gauche) et (ΩM , w) (à droite). Les contours rouges correspondent à la combinaison
des deux sondes. Figures de Abbott et al. (2019).

Figure 1.3 – Similaire au graphique de droite dans la Figure 1.2. Les données de Supernovae
de Type Ia proviennent de l’échantillon Pantheon (en rouge) ; les données du fond diffus cos-
mologique (CMB) sont fournies par la collaboration Planck 2016 (en bleu). Les contours jaunes
combinent le CMB et les oscillations acoustiques des baryons (BAO, données de SDSS DR7) ;
les contours noirs combinent le CMB et les SNe. Figure de Scolnic et al. (2018).
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situé en z0 = 0. En utilisant l’équation (1.2) du paramètre de Hubble et la relation (1.8)
entre le décalage vers le rouge cosmologique et le facteur d’échelle, nous exprimons le
temps de vol par :

t(z) =

∫ t(z)

0

dt′ =
∫ a(z)

0

da′

ȧ′
=

∫ a(z)

0

da′

a′H(a′)
=

∫ z

0

dz′

(1 + z′)H(z′)

=
1

H0

∫ z

0

dz′

(1 + z′)E(z′)
(1.24)

où E(z′) est déduit de l’équation (1.23) :

E(z) ,
H(z)

H0

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

]1/2 (1.25)

Ainsi, l’estimation du temps de vol actuel dépend fortement de la composition énergé-
tique de l’Univers (caractérisée par les paramètres cosmologiques {Ω}), via l’historique de
son expansion, et donc du modèle cosmologique employé. Nous donnons quelques ordres
de grandeur dans le cadre du modèle ΛCDM dans la Table 1.1).

Nous pouvons estimer l’âge actuel de l’Univers en prenant un décalage vers le rouge
infini :

t0 =
1

H0

∫ ∞

0

dz′

(1 + z′)E(z′)
(1.26)

estimé, dans le modèle ΛCDM, à t0 = 13,797 ± 0,023Gans (Planck Collaboration et al.
2020a).

1.3.2 Distances cosmologiques

En cosmologie, il existe de multiples façons de définir la distance entre un objet,
possédant un décalage vers le rouge donné z, et l’observateur situé en z0 = 0.

Parallaxe

L’une des premières méthodes utilisées pour mesurer des distances dans l’espace est
l’emploi de la parallaxe, qui correspond à l’apparente différence de position d’un objet
à travers deux lignes de vue différentes. Ce phénomène est causé par le mouvement re-
latif entre l’observateur et l’objet observé. À cause de la perspective, les objets proches
présentent une parallaxe plus large que des objets lointains. Ainsi, l’observation de la
parallaxe, qui est une mesure d’angle, permet d’obtenir géométriquement une mesure de
distance.

En astronomie, il existe plusieurs définitions de la parallaxe (diurne, lunaire, solaire,
etc.). Actuellement, la plus utilisée (pour les objets hors du système solaire) est la parallaxe
stellaire (aussi appelée annuelle ou héliocentrique). La parallaxe stellaire d’une étoile
correspond à l’angle sous lequel nous observerions le demi-grand axe de l’orbite de la
Terre depuis cette étoile.

Nous définissons l’ellipse parallactique par la trajectoire que semble décrire une étoile
au cours de l’année par rapport au fond stellaire (c’est-à-dire par rapport aux étoiles
qui apparaissent immobiles, et donc supposées infiniment lointaines). La parallaxe p est
mesurée par la moitié de l’angle maximal θ de cette ellipse dans le ciel (p = θ/2).
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Par simple trigonométrie, nous définissons la distance d de l’étoile par rapport au Soleil
à partir du triangle formé par l’étoile, le Soleil et la Terre :

tan(p) =
rTS

d
(1.27)

avec rTS étant la distance Terre-Soleil, aujourd’hui bien définie et mesurée précisément
par l’unité astronomique (1 au ≈ 150× 106 km) ; la parallaxe stellaire p est exprimée en
arcsecondes d’angle ([arcsec]), tandis que la distance est exprimée en parsecs ([pc], défini
comme la distance correspondant à une parallaxe stellaire de 1 arcsec) 7.

Enfin, du fais de la géométrie extrêmement fine formée par ces objets, nous pouvons
appliquer l’approximation trigonométrique :

d ≈
1

p
(1.28)

Cette méthode de mesure de distance n’est adaptée que pour des objets proches à partir
d’instruments possédant une précision de mesure d’angle suffisamment fine. La caméra
Wide Field Camera 3 (WFC3, installée sur le télescope spatial Hubble ; Riess et al. 2014)
et la mission Gaia (controllée par l’agence European Space Agency ; Gaia Collaboration
et al. 2018) atteignent toutes deux des précisions de mesure d’angles de parallaxe stellaire
entre 20 et 40 µarcsec, permettant des mesures de distances fiables jusqu’à ∼ 3000 pc.

Cependant, la parallaxe stellaire permet de calibrer les mesures de distance faites à
partir des chandelles standards (voir Section 2.1.2).

Distances comobiles

Nous avons introduit la distance comobile χ en Section 1.1.1. Nous pouvons déduire,
de l’équation 1.1, la distance comobile radiale (c’est-à-dire le long de la ligne de vue) d’un
objet par rapport à un observateur actuel en fonction du décalage vers le rouge :

dC(z) = r0(z) , a0χ(z) (1.29)

En se plaçant dans un Univers euclidien/plat (k = 0), nous pouvons montrer que
l’expression (1.14) de la métrique de FLRW devient :

ds2 = c2dt2 − a2(t)
(
dχ2 + χ2

(
dθ2 + sin2θdφ2

))
(1.30)

Dans ce contexte, lors de la propagation d’un photon, ds2 = 0 = c2dt2 − a2dχ2, donc
dχ = c dt/a(t). En appliquant le même raisonnement que pour l’expression du temps de
vol (voir Section 1.3.1), nous obtenons :

χ(z) =

∫ t0

t(z)

dχ′ =

∫ t0

t(z)

c dt′

a(t′)
= c

∫ a0

a(t)

da′

a′ȧ′
=

c

a0

∫ z

0

dz′

H(z′)
=

c

a0H0

∫ z

0

dz′

E(z′)
(1.31)

avec E(z′) définis par l’équation (1.25).
Par conséquent, la distance comobile radiale s’exprime par :

dC(z) =
c

H0

∫ z

0

dz′

E(z′)
(1.32)

7. Voir note 2, page 21

31



CHAPITRE 1. NOTIONS COSMOLOGIQUES

Distance de luminosité

La distance de luminosité (dL) relie la luminosité (L) émise par un objet avec le flux
(f) reçu par l’observateur :

f =
L

4πdL
2 (1.33)

De plus, du fait de la dilution énergétique et temporelle du flux avec l’expansion, nous
pouvons relier la distance de luminosité avec la distance comobile transverse par :

dL(z) = (1 + z)dM(z) =
c(1 + z)

H0

∫ z

0

dz′

E(z′)
(1.34)

où dM(z) s’interprète ici comme le rayon de la sphère centrée sur la source et passant
par l’observateur ; et (1 + z) provient des dilutions temporelle et énergétique du flux avec
l’expansion.

Module de distance

En astrophysique, les flux et les luminosités sont exprimés en échelles logarithmiques,
correspondant à des magnitudes. La magnitude apparente m d’un objet, générant un flux
f , est exprimée avec la loi de Pogson (Pogson 1856) par :

m−m0 = −2,5 log10

(
f

f0

)

= −2,5 log10

(
L

L0

dL0
2

dL
2

)

(1.35)

où m0 est la magnitude apparente, connue par définition, d’un objet de référence de flux
f0, utilisé comme « point-zéro ».

De plus, nous définissons la magnitude absolue d’un objet, M , comme étant celle que
nous devrions mesurer si l’objet était situé à dL0 = 10 pc de l’observateur, pouvant ainsi
être associé à la luminosité intrinsèque de l’objet.

Finalement, le module de distance µ est défini par la différence entre la magnitude
apparente m (observée) d’un objet et sa magnitude absolue M (émise) :

µ , m−M = −2,5 log10

(
102

dL
2

)

= 5 log10

(
dL

10 pc

)

(1.36)

où la distance de luminosité dL est exprimée en [pc].
Comme nous l’avons montré dans l’équation (1.34), la distance de luminosité (dL)

contient l’information sur l’ensemble des paramètres cosmologiques ({Ω}). Cependant,
en cosmologie, mesurer des distances est complexe, dû à un nombre varié d’effets astro-
physiques à prendre en compte. Le module de distance permet de mesurer la distance de
luminosité d’un objet, à condition d’en connaître la magnitude absolue. Un tel objet, dont
la magnitude absolue est connue a priori, est qualifiée de « chandelle standard » (voir
Section 2.1.2). Les Supernovae de Type Ia font partie de ce type d’objets.
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Chapitre 2

Les Supernovae de Type Ia

Une « Supernova » (SN) correspond à l’explosion particulièrement puissante et lumi-
neuse d’une étoile en fin de vie. Au maximum de luminosité de l’explosion, une seule SN
peut générer autant de lumière qu’une galaxie entière. La luminosité s’affaiblit ensuite
entre plusieurs jours et plusieurs mois.

Historiquement, les Supernovae (SNe) ont été classées en deux types : les types I, ne
possédant pas de raies d’hydrogène dans leur spectre ; et les types II qui, au contraire, en
possèdent (Minkowski 1941). Par la suite, l’amélioration des mesures a permis d’affiner
cette classification par la mise en évidence de sous-classes (Elias et al. 1985). Parmi les
SNe de Type I, nous distinguons les types Ia (prononcé « 1 a ») par la présence de raies
de silicium dans leur spectre, tandis que les types Ib et Ic n’en possèdent pas.

Cependant, cette classification est assez éloignée du phénomène physique provoquant
l’explosion en SN (da Silva 1993). Filippenko (1988) montre que nous pouvons distinguer
les Supernovae de Type Ia (SNe Ia) des autres, en proposant deux catégories : respecti-
vement, les SNe thermonucléaires et les SNe à effondrement gravitationnel du coeur.

Dans ce Chapitre, nous présentons plus en détails les SNe Ia, qui sont l’objet d’étude
principal de cette thèse. Dans la Section 2.1, nous décrivons les caractéristiques de cet
objet singulier. Ensuite, nous développons l’emploi des SNe Ia par leur standardisation
dans la Section 2.2, puis leur application pour la cosmologie dans la Section 2.3.
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CHAPITRE 2. LES SUPERNOVAE DE TYPE IA

2.1 Description des Supernovae de Type Ia

L’origine de l’explosion en Supernova (SN) de tous les types autres que les Ia est bien
connue : il s’agit de l’effondrement gravitationnel d’une étoile massive (> 8M⊙) en fin de
vie (voir par exemple Heger et al. 2003). La classification est ensuite déterminée par les
éléments présents dans leur spectre.

En revanche, le processus de production des Supernovae de Type Ia (SNe Ia) reste
actuellement problématique, avec de nombreuses théories proposées au cours des der-
nières décennies, sans réussir à rendre compte parfaitement de toutes les observations.
Malgré l’incertitude sur leur origine, les SNe Ia possèdent des propriétés particulièrement
uniformes. Cela permet de les employer comme chandelles standards pour mesurer des
distances dans l’Univers.

2.1.1 Physique de l’explosion

Bien que le mécanisme exact de la production des SNe Ia soit encore mal compris, la
majorité des modèles fait intervenir une étoile de type « naine blanche carbone-oxygène ».
Il s’agit de la phase de fin de vie attendue pour la grande majorité des étoiles. 1

Lorsqu’une étoile de la séquence principale (Hertzsprung 1911 ; Russell 1914) a fu-
sionné l’ensemble des éléments légers qui composent son coeur, et après avoir évolué en
géante rouge, si sa masse n’est pas suffisante (typiquement < 3 − 4M⊙) pour générer la
température nécessaire à la fusion du carbone (∼ 109 K), une masse inerte composée de
carbone et d’oxygène va se créer en son centre.

Après avoir expulsé ses couches externes (générant une nébuleuse planétaire), ne reste
plus que le coeur, nommé naine blanche (ou naine dégénérée). Ne générant plus de ré-
actions de fusion, l’intégrité d’un tel objet céleste est uniquement assurée par l’équilibre
entre l’effondrement gravitationnel et la pression interne (en l’occurrence, la pression de
dégénérescence des électrons). Cela a pour conséquence de diminuer sa taille, et donc
d’augmenter considérablement sa densité. 2

Enfin, la physique régissant la pression de dégénérescence impose une masse maximale
pour une naine blanche sans rotation de ∼ 1,44M⊙, appelée « la limite de Chandra-
sekhar » (Chandrasekhar 1939). Au-delà de cette masse critique, la pression interne ne
permet plus de compenser la gravitation, et l’étoile s’effondre et génère des instabilités
thermonucléaires. Lors de ce processus, celle-ci atteint une température suffisante pour
amorcer la fusion du carbone et de l’oxygène. Cette fusion n’étant pas régulée par la di-
latation de l’étoile, il se produit alors une réaction en chaîne, ce qui a pour conséquence
une explosion thermonucléaire. L’étoile est totalement désintégrée dans l’explosion.

Malgré un accord général sur ce modèle de base, il reste principalement deux aspects
actuellement encore incompris : (1) le processus d’amorce (phase d’accrétion) permettant
à la naine blanche de gagner en masse et de se rapprocher de la limite de Chandrasekhar ;
et (2) le déroulement de l’explosion elle-même (pendant laquelle des éléments lourds se
forment). Plusieurs scénarios théoriques ont été proposés, dont les deux principalement
acceptés sont :

1. Nous estimons qu’environ 97% des étoiles deviendront des naines blanches, incluant notre Soleil ;
voir par exemple Fontaine et al. 2001 ; Althaus et al. 2010.

2. Typiquement, le volume d’une naine blanche est comparable à celui de la Terre, pour une masse
équivalente à celle du Soleil.
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Progéniteurs simplement dégénérés : (single degenerate ; Whelan et Iben 1973 ;
Nomoto 1982) Ce modèle se place dans un système binaire d’étoiles, dans lequel
l’une des deux évolue en naine blanche, puis accrète de la matière provenant de la
seconde étoile. En approchant la limite de Chandrasekhar, la naine blanche finit
par exploser en SN Ia.

Progéniteurs doublement dégénérés : (double degenerate ; Webbink 1984 ; Iben
et Tutukov 1984) Ce modèle suppose la fusion de deux naines blanches, dont la
masse totale dépasse (au minimum) la limite de Chandrasekhar. Cela permet l’ac-
cessibilité à une large gamme de masses pour déclencher le phénomène de SNe Ia
(en théorie jusqu’à 2,9M⊙).

Bien que le modèle simplement dégénéré soit généralement reconnu comme étant le
plus plausible, l’observation d’un manque d’hydrogène et d’hélium dans le spectre des
SNe Ia reste inexpliquée (Livio 2000 ; Mattila et al. 2005 ; Leonard 2007 ; Kotak 2008),
tandis que la voie doublement dégénérée permet de la justifier. À l’inverse, même si plu-
sieurs SNe Ia ont été observées avec des masses éjectées supérieures à la limite de Chan-
drasekhar, lesquelles pourraient recourir au modèle doublement dégénéré (Howell et al.
2006 ; Hicken et al. 2007 ; Scalzo et al. 2010 ; Silverman et al. 2011), cela va à l’encontre
de l’homogénéité de luminosité observée des SNe Ia, suggérant une quantité initiale de
matière relativement stable.

Finalement, aucune des théories présentées n’est capable d’expliquer l’ensemble des
observations (Hayden et al. 2010). Malgré ces incertitudes sur le processus de production
des SNe Ia, nous constatons en pratique une remarquable homogénéité de leur pic de
luminosité, probablement due à la composition typique et la masse critique fixe pour
lesquelles les naines blanches explosent en SNe Ia. Ce constat nous permet d’employer ces
objets comme chandelles standards (Colgate 1979).

2.1.2 Chandelles standards

Comme nous l’avons développé dans la Section 1.3, une « chandelle standard » est un
objet céleste dont la luminosité est connue a priori. A l’échelle logarithmique, cela signifie
que nous connaissons sa magnitude absolue (M). En la comparant avec le flux observé
(c’est-à-dire la magnitude apparente m), nous pouvons en déduire la distance entre l’objet
et l’observateur par :

µ , m−M = 5 log10

(
dL
10

)

(2.1)

où dL est la distance de luminosité, exprimée en [pc]. En astronomie, il est courant d’uti-
liser le module de distance (µ, exprimé en magnitude) pour présenter des distances.

Plusieurs objets célestes peuvent être utilisés comme chandelles standards. Dans le
domaine optique, les plus couramment employées sont les céphéides et les SNe Ia.

Les céphéides

Les céphéides sont des étoiles jaunes, géantes ou supergéantes (∼ 4 − 20M⊙) et très
lumineuses (jusqu’à 100 000 fois plus que notre Soleil) (Turner 1996, 2010). De plus, ces
astres présentent des pulsations radiales régulières, provoquant une variabilité périodique
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de leur diamètre et de leur température, et donc de leur luminosité (dont l’amplitude
atteint jusqu’à ∼ 2mag) sur une période de quelques jours à quelques semaines.

Historiquement, la découverte de la relation période-luminosité est attribuée à Hen-
rietta Swan Leavitt (Leavitt 1908 ; Leavitt et Pickering 1912). Cette relation est aujour-
d’hui bien établie par la proportionnalité directe entre la magnitude absolue M dans une
bande donnée X (MX) et la période de pulsation P (exprimée en jours) des céphéides :

〈MX〉 = a log10 P + b (2.2)

où la magnitude absolue moyenne 〈MX〉 et les deux coefficients doivent être déterminés
par des mesures de distances indépendantes.

Après avoir calibré cette relation, nous pouvons ensuite comparer la magnitude absolue
obtenue par cette relation avec la magnitude apparente mesurée d’une céphéide donnée
pour en déduire sa distance en utilisant l’équation 2.1.

La relation période-luminosité présente un grand nombre de calibrations différentes,
en commençant par celle de Hertzsprung (1913). Plus récemment, une calibration basée
sur la mesure précise de la parallaxe stellaire (voir Section 1.3), par l’emploi du télescope
spatial Hubble, de dix céphéides proches a été établie par Benedict et al. (2007), avec :

〈MV 〉 = (−2,43± 0,12)(log10 P − 1)− (4,05± 0,02) (2.3)

avec la bande V correspondant à la lumière visible (voir Figure 2.1).
La relation période-luminosité des céphéides reste actuellement le principal outil pour

mesurer la distance des galaxies proches. Cela est dû à plusieurs avantages que possèdent
les céphéides : ce sont des étoiles relativement jeunes, parmi les plus brillantes, et qui sont
présentes en abondance dans les galaxies spirales. Cependant, elles souffrent de plusieurs
inconvénients, à commencer par l’incertitude sur la calibration de la relation période-
luminosité : étant de jeunes étoiles, elles se situent dans des zones riches en poussières,
dont l’impact est complexe à corriger ; l’influence de la métallicité des céphéides n’a pas
encore été clairement établie ; etc (Efstathiou 2020). De plus, la précision nécessaire pour
observer individuellement les céphéides limite l’emploi de cette chandelle standard aux
galaxies relativement proches (jusqu’à ∼ 30Mpc). Pour plus de détails sur les avantages
et inconvénients des céphéides, voir la Section 3 de Freedman et al. (2001).

Les Supernovae de Type Ia

En se basant sur les courbes de lumière des SNe Ia (voir Section 2.2.1), nous constatons
une grande homogénéité dans l’évolution de leur luminosité, et en particulier dans leur
pic de luminosité, ce qui nous a amené à les utiliser comme indicateurs de distance.

Les SNe Ia sont des chandelles standards « secondaires ». En effet, contrairement
aux céphéides que nous pouvons observer directement dans notre galaxie, ce qui nous
permet de les calibrer à partir de mesures de distance indépendantes fiables (telle que
la parallaxe stellaire), nous n’avons détecté des SNe Ia que dans d’autres galaxies que la
Voie Lactée 3. Afin de calibrer leur luminosité, nous avons donc besoin d’un estimateur de
distance extra-galactique : d’autres types de chandelles standards.

3. Nous estimons actuellement que la plus récente explosion en SNe Ia dans notre galaxie a eu lieu à
la fin du XIXe siècle (Chakraborti et al. 2016).
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Figure 2.1 – Relation période-luminosité dans les bandes V , I, K et WV I = 〈V 〉−2,45
(
〈V 〉−

〈I〉
)

(magnitude Wesenheit, voir Madore 1976) pour 10 céphéides de la Voie Lactée, à partir de
mesures de la parallaxe stellaire faites par le télescope spatial Hubble. La relation est de la forme
〈MX〉 = a+b (log10 P −1), avec les coefficients a et b indiqués dans le graphique associé à chaque
bande X. Figure de Benedict et al. (2007).
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Par exemple, nous pouvons employer les céphéides situées dans des galaxies ayant
contenu une SN Ia pour calibrer la distance de ces dernières. Saha et al. (1999) trouve une
valeur moyenne de la magnitude absolue maximale dans la bande V , avec un échantillon
de 8 SNe Ia présentant ces conditions, de :

〈MV 〉 = −19,48± 0,07 (2.4)

avec une dispersion estimée à σMV
. 0,5mag (Hamuy et al. 1995).

Les SNe Ia sont donc naturellement de bons indicateurs de distances, et leur grande
luminosité (∼ 5×109 fois plus que le Soleil, parfois même supérieure à celle de leur galaxie
hôte) nous permet de mesurer des distances cosmologiques : la plus proche, SN2011fe,
s’est située à moins de 7Mpc (Pereira et al. 2013), tandis que les plus lointaines dépassent
z = 1,7, soit ∼ 3Gpc (Rubin et al. 2013 ; Jones et al. 2013).

Enfin, en étudiant les propriétés de leurs courbes de lumière, nous sommes capables
de réduire la dispersion de leur luminosité intrinsèque, et par conséquent, d’augmenter la
précision sur l’estimation des distances par l’emploi de cette chandelle standard.

2.2 Standardisation des Supernovae de Type Ia

En réalité, il n’existe pas de chandelles parfaitement standards, mais seulement des
chandelles « standardisables », dont les variabilités lumineuses sont plus ou moins impor-
tantes et plus ou moins faciles à corriger. Dans le cas des SNe Ia, leur luminosité maximale
est corrélée à leur évolution temporelle et à leur couleur, déterminées à partir de leurs
courbes de lumière.

2.2.1 Courbes de lumière

La structure spectrale et la luminosité des SNe Ia évoluent au cours du temps. Nous
définissons une « courbe de lumière » par l’évolution de la magnitude, mesurée dans une
bande photométrique donnée, en fonction du temps. Ces courbes de lumière possèdent
une forme très similaire pour chacune des SNe Ia.

En pratique, nous observons une rapide augmentation de la luminosité de l’explosion
(correspondant à une diminution de la magnitude de l’ordre de ∼ 3 − 6mag, principale-
ment en fonction de la bande étudiée) sur une quinzaine de jours, jusqu’à atteindre son
maximum (nous définissons la phase 0 par la date à laquelle la luminosité est maximale
dans la bande B). La luminosité commence ensuite par décroître rapidement sur quelques
jours (phase dominée par la désintégration 56Ni → 56Co), puis plus lentement durant
quelques dizaines de jours (dû à la désintégration 56Co → 56Fe). Un second maximum
(correspondant à l’élément FeIII) peut être observé dans les parties rouges du spectre trois
semaines après le maximum de luminosité (Hillebrandt et Niemeyer 2000).

Dans la Figure 2.2, nous illustrons l’évolution temporelle de la structure spectrale de la
SN Ia SN2011fe (aussi nommée PTFkly11) entre 15 jours avant et 100 jours après la phase
0 (Pereira et al. 2013). Cette série spectrophotométrique met en évidence la variabilité de
la composition chimique de cet évènement.

Nous présentons ensuite les courbes de lumière pour la même SN Ia dans la Figure 2.3,
synthétisées dans les bandes UBRV I par la collaboration SNfactory (voir Section 5.1.1).
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Figure 2.2 – Série temporelle spectrophotométrique de la SN Ia SN2011fe (aussi nommée
PTF11kly) entre −15 et 100 jours, relativement à la phase 0 (date du maximum de magnitude
dans la bande B), réalisée par la collaboration SNfactory (voir Section 5.1.1). Figure de Pereira
et al. (2013).
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Figure 2.3 – Courbes de lumière de SN2011fe synthétisées par SNfactory (voir Section 5.1.1)
dans les bandes UBV RI (comme indiqué dans la légende). Les marqueurs pleins indiquent les
nuits de qualité photométrique, à l’inverse des marqueurs vides. Les courbes correspondent à un
ajustement du modèle SALT2.2 (voir Section 2.2.2) dans les bandes UBV R. Les résidus entre
le modèle et les observations sont exposés dans le graphique du bas. Les zones transparentes
représentent les incertitudes sur le modèle. Figure de Pereira et al. (2013).
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2.2.2 Modèle SALT2.4

Dans le but de réduire la dispersion sur la calibration de la luminosité des SNe Ia, la
magnitude absolue maximale dans la bande B, Mmax

B , est traditionnellement « standar-
disée » empiriquement à partir des propriétés de leurs courbes de lumières.

Phillips (1993) a montré qu’il existe une corrélation entre la magnitude absolue maxi-
male des SNe Ia dans les bandes BV I et la vitesse de diminution de la luminosité dans la
bande B dans les 15 jours qui suivent la phase 0 (∆m15(B)), illustrée dans la Figure 2.4.
Cette « relation de Phillips » montre que les SNe Ia possèdant une évolution plus lente
sont intrinsèquement plus lumineuses (en anglais, « slower-brighter »).

De plus, Hamuy et al. (1996b) a montré une dépendance intrinsèque entre la magnitude
absolue maximale dans la bande B et la couleur B − V (différence entre les magnitudes
B et V à la phase 0) : les SNe Ia les plus bleus sont les plus lumineuses (en anglais,
« bluer-brighter »), comme illustré dans la Figure 2.5 (voir aussi Tripp 1998).

Actuellement, l’estimation des distances par les SNe Ia est donc basée sur l’observa-
tion empirique de la grande homogénéité de l’évolution de leur luminosité, et dont les
variabilités restantes sont relativement bien prises en compte à travers deux paramètres
dérivés des courbes de lumière :

x1 : (en anglais, stretch) décrivant l’étirement temporelle des courbes de lumière,
correspondant à un temps caractéristique d’évolution de la luminosité ;

c : (en anglais, color) correspondant à un décalage de couleur par rapport à la valeur
moyenne obtenue sur un échantillon de SNe Ia, toutes deux mesurées à la phase 0
(par exemple c = (B − V )max − 〈B − V 〉).

Il existe plusieurs solutions de modélisation des courbes de lumière pour estimer les
paramètres propres aux SNe Ia, dont les plus récentes sont SALT2 (Guy et al. 2007),
MLCS2k2 (Jha et al. 2007), SNEMO (Saunders et al. 2018) et SUGAR (Léget et al. 2020).
Ces modèles diffèrent principalement par leur approche de la couleur et de la dispersion
intrinsèque observées sur les SNe Ia (notamment par les variables employées lors de l’ajus-
tement de la modélisation). Notons que les corrections apportées par tous ces modèles sont
empiriques, dû au fait que nous ne savons pas exactement comment sont produites les
SNe Ia.

Dans cette thèse, nous employons la version v2.4 de SALT2 (SALT2.4 ; Betoule et
al. 2014), étant donné qu’il s’agit de la modélisation la plus couramment utilisée dans les
analyses SNe Ia. Ce modèle décrit l’évolution au premier ordre de la distribution spectrale
d’énergie (SED) des SNe Ia au cours du temps. Ainsi, à une phase p et une longueur d’onde
λ, la densité de flux pour une SN donnée est exprimée par :

fSN(p,λ) = x0 ×
(
M0(p,λ) + x1M1(p,λ)

)
× exp

(
c× CL(λ)

)
(2.5)

où x0 est un facteur de normalisation ; M0(p,λ) est la séquence spectrale moyenne, tandis
que M1(p,λ) est la déviation au premier ordre autour de la séquence moyenne ; CL(λ) est
une loi de couleur entraînée à partir d’un échantillon de données photométriques et spec-
troscopiques pour des SNe Ia identifiées spectroscopiquement 4. Pour résumer, M0(p,λ),
M1(p,λ) et CL(λ) sont des propriétés globales du modèle, tandis que x0, x1 et c sont

4. Les versions de SALT2 se différencient par l’échantillon d’entraînement utilisé : v2.2 décrite dans
Guy et al. (2010) ; v2.4 décrite dans Betoule et al. (2014).
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Figure 2.4 – Relation de Phillips entre la magnitude absolue maximale (Mmax) et la diminu-
tion en magnitude dans la bande B dans les 15 jours suivant le maximum (∆m15(B)) : en haut,
pour 9 SNe Ia dans les bandes BV I (Figure de Phillips 1993), la droite noire correspondant à
l’ajustement de la relation dans chaque bande ; en bas pour 121 SNe Ia provenant de ZTF dans
la bande B (Figure de Yao et al. 2019), la couleur des marqueurs représentant des sous-classes
de SNe Ia avec des lignes d’émission particulières dans leur spectre : rouge et magenta pour les
SNe Ia sur-lumineuses, vert pour les sous-lumineuses.
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Figure 2.5 – Relation entre la magnitude absolue maximale la couleur B − V mesurées à la
phase 0. En haut, magnitudes mesurées dans les bandes BV I pour 29 SNe Ia (Figure de Hamuy
et al. 1996b). En comparaison sont indiqués les vecteurs de « rougissement galactique » (dû à
la poussière sur la ligne de visée, aussi nommé « extinction galactique »), correspondant à un
excès de couleur entre la mesure et le modèle de E(B − V ) = 0,2, avec pour pentes 4,1 dans la
bande B, 3,1 dans la bande V et 1,85 dans la bande I. En bas, magnitudes mesurées dans la
bande B pour 73 SNe Ia (Figure de Wang et al. 2006), la ligne noire correspondant au meilleur
ajustement.
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propres à chaque SN Ia. Un ajustement du modèle SALT2.2 est illustré sur les courbes de
lumière de la Figure 2.3.

Enfin, une telle modélisation nous permet de standardiser la magnitude absolue maxi-
male dans la bande B des SNe Ia par :

Mmax
B = M0

B − αx1 + βc (2.6)

où α (coefficient de l’étirement temporel), β (coefficient de couleur) et M0
B (moyenne

de la magnitude absolue maximale dans la bande B) sont ajustés simultanément sur
l’ensemble de l’échantillon de SNe Ia étudié. Nous montrons l’impact de ce modèle sur
notre échantillon de SNe Ia dans la Section 6.2.1.

Après standardisation, la dispersion sur Mmax
B est réduite à σMmax

B
≈ 0,15mag. Par

la suite, plusieurs études proposent d’ajouter un paramètre supplémentaire, dans le but
de réduire encore cette dispersion (notamment par la dépendance de la luminosité des
SNe Ia avec leur environnement galactique, comme présenté en Section 3.2.2, et appliqué
sur notre échantillon en Section 6.2.2).

2.3 Supernovae de Type Ia et cosmologie

Malgré notre manque de connaissances sur la nature exacte de ces objets, les SNe Ia
sont de puissants indicateurs de distance et représentent actuellement une sonde cosmolo-
gique clé pour l’étude de la cosmologie, dans le contexte des relevés de nouvelle génération
(Scolnic et al. 2019).

2.3.1 Diagramme de Hubble

En considérant les SNe Ia comme étant des chandelles standards (standardisables pour
être exact), nous sommes capables d’obtenir leur module de distance en mesurant leur
magnitude apparente à partir de l’équation (2.1) :

µB , mmax
B −Mmax

B = mmax
B − (M0

B − αx1 + βc) (2.7)

où mmax
B est la magnitude apparente mesurée au maximum de luminosité dans la bande

B ; Mmax
B = M0

B−αx1+βc correspond à la magnitude absolue standardisée comme définie
dans la Section 2.2.2.

Nous définissons le diagramme de Hubble par la relation entre le module de distance
(assimilable aux distances dans l’Univers) et le décalage vers le rouge (assimilable au temps
cosmique). Dans la Figure 2.6, nous montrons en exemple le diagramme de Hubble issu
de l’échantillon de 740 SNe Ia provenant de la collaboration Joint Light-curve Analysis
(JLA ; Betoule et al. 2014).

En se basant sur les équations (1.34) et (1.36) (voir Section 1.3.2), nous pouvons
montrer que le module de distance peut s’exprimer par :

µ , m−M = 5 log10(dL)− 5 = 5 log10

(

f
(
z,{Ω}

))

− log10(H0)− 5 (2.8)

avec

f
(
z,{Ω}

)
= c(1 + z)

∫ z

0

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

)−1/2dz′ (2.9)
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Figure 2.6 – Diagramme de Hubble établis pour l’échantillon de 740 SNe Ia provenant de la
collaboration Joint Light-curve Analysis (JLA ; Betoule et al. 2014). La couleur des points indique
le catalogue d’origine, comme indiqué dans le graphique du haut. La courbe noire correspond au
meilleur ajustement de la relation entre le module de distance et le décalage vers le rouge dans le
modèle cosmologique ΛCDM (voir Section 1.2.4) en fixant H0 = 70 km s−1Mpc−1, résultant en
ΩM = 0,295±0,034. Le graphique du bas montre les résidus de Hubble (c’est-à-dire la différence
entre les mesures et le modèle). Les points noirs correspondent aux résidus estimés pour des
intervalles logarithmiques de décalage vers le rouge de taille ∆z/z ∼ 0,24. Figure de Betoule et
al. (2014).
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Ainsi, pour les SNe Ia à bas décalage vers le rouge (z ≪ 1), nous pouvons faire
l’approximation f

(
z,{Ω}

)
≈ cz (rappelons que dans le modèle ΛCDM, Ωk = 0 et la

somme des autres paramètres cosmologiques est égale à 1). Cette approximation signifie
que les SNe Ia suffisamment proches ne dépendent pas de la cosmologie (autre que la
constante de Hubble H0). De telles SNe Ia sont dites « dans le flot de Hubble » 5. Cela nous
permet de calibrer la luminosité des SNe Ia avec la constante de Hubble. La calibration
est réalisée au moyen de mesures de distances indépendantes (c’est-à-dire par d’autres
chandelles standards).

En marginalisant H0, nous sommes ensuite capables de contraindre les paramètres
cosmologiques {Ω} du modèle ΛCDM en employant les SNe Ia à plus haut décalage vers
le rouge.

Par conséquent, le diagramme de Hubble nous permet d’interpréter l’histoire de l’ex-
pansion de l’Univers et d’en supposer l’évolution future (comme illustré dans la Fi-
gure 2.7). En l’occurrence, l’utilisation des SNe Ia a permis explicitement de mettre en
évidence que nous sommes entrés dans une phase d’accélération de l’expansion de l’Univers
(Riess et al. 1998 ; Perlmutter et al. 1999), ce qui a conduit au prix Nobel de 2011.

En ajustant le modèle ΛCDM (voir Section 1.2.4) par les mesures de distances déri-
vées des SNe Ia, la majorité des études trouve des résultats similaires avec ceux obtenus
par l’utilisation d’autres sondes cosmologiques, à savoir : un Univers composé à ∼ 70%
d’énergie sombre et ∼ 30% de masse (voir par exemple Riess et al. 1998 ; Perlmutter et
al. 1999 ; Betoule et al. 2014 ; Scolnic et al. 2018 ; Abbott et al. 2019). Nous illustrons
trois ajustements différents dans la Figure 2.8.

2.3.2 Tensions du modèle cosmologique

Il existe aujourd’hui un nombre important de mesures indépendantes de la constante
de Hubble par les différentes sondes cosmologiques. Dans l’ensemble, ces mesures sont
proches les unes des autres, mais néanmoins incompatibles dans certains cas, en particulier
entre mesures directes (par les SNe Ia) et indirectes (par exemple avec le fond diffus
cosmologique). Ces différences, qui restent à ce jour inexpliquées, sont communément
appelées la « tension de Hubble ».

Nous avons exposé, en Section 1.2.4, qu’en combinant plusieurs sondes cosmo-
logiques, nous sommes capables d’obtenir une estimation indirecte des paramètres
cosmologiques du modèle ΛCDM. Les plus récentes études donnent une valeur de
H0 = 67,35± 0,54 km s−1 Mpc−1 (Planck Collaboration et al. 2020a).

En parallèle, les SNe Ia nous permettent de mesurer directement la constante de
Hubble. Étant donné que ces objets sont des chandelles standards secondaires, il est cepen-
dant nécessaire de calibrer leur luminosité auparavant (voir Section 2.1.2). En employant
de nouveau les céphéides pour calibrer les SNe Ia (actuellement la méthode la plus commu-
nément utilisée et la plus précise), la mesure de H0 a vu sa précision augmenter au cours
des deux dernières décennies, jusqu’à atteindre la valeur de H0 = 73,2±1,3 km s−1 Mpc−1

(Riess et al. 2021). Ainsi, nous constatons un écart significatif entre les deux types de

5. Les SNe Ia dans « le flot de Hubble » correspondent à celles suffisamment proches pour ne pas
dépendre des paramètres cosmologiques {Ω} (z ≪ 1), et suffisamment éloignées pour que leurs vitesses
particulières (c’est-à-dire la composante de vitesse qui dévie de la loi de Hubble) soient négligeables par
rapport à celle induite par l’expansion de l’Univers (z > 0,01).
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Perlmutter, Physics Today (2003)
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Figure 2.7 – Histoire de l’expansion cosmique par la relation entre la taille de l’Univers
relativement à celle actuelle (correspondant au facteur d’échelle a, voir Section 1.1.1) et le temps
relatif à aujourd’hui exprimé en milliards d’années. L’échelle correspondante en décalage vers
le rouge est indiquée à droite (redshift). La ligne grise verticale en pointillés représente la date
actuelle, le passé est à gauche et le futur à droite. Les points noirs correspondent aux données
des SNe Ia de l’échantillon de Perlmutter et al. (1999). Les courbes décrivent les modèles cosmo-
logiques éventuels. En partant de la plus haute (en vert clair), celles dans la zone bleu admettent
une densité d’énergie du vide, échelonnée entre 0,95 (la plus haute) et 0,4 fois la densité critique
ρc (comme définis en Section 1.2.3), permettant une accélération de l’expansion de l’Univers.
La transition entre les deux zones correspond à la densité critique. Les courbes dans la zone
orange imposent systématiquement une décélération de l’expansion de l’Univers, due à une plus
grande densité de masse, échelonnée entre 0,8 et 1,4 fois ρc. En théorie, les deux dernières courbes
permettent un effondrement de l’Univers. Figure de Perlmutter (2003).
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Figure 2.8 – Diagramme de Hubble établis pour l’échantillon de 192 SNe Ia provenant de
la compilation décrite dans Davis et al. (2007). Les marqueurs bleus transparents représentent
les SNe Ia individuelles, tandis que les marqueurs noirs correspondent aux données rassemblées
dans des intervalles n∆z = 6, avec n étant le nombre de points dans l’intervalle et ∆z étant
la taille en décalage vers le rouge de l’intervalle. La courbe rouge représente un Univers vide
(ΩM = ΩΛ = 0) ; la courbe bleu est pour un modèle « Einstein-de Sitter » (c’est-à-dire un
Univers de matière ; ΩM = 1, ΩΛ = 0) ; la courbe verte correspond au modèle ΛCDM (voir
Section 1.2.4 ; ΩM = 0,3, ΩΛ = 0,7). Le diagramme du bas montre les résidus de Hubble relatifs
au modèle d’Univers vide. Figure de Leibundgut (2008).
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mesures de H0 à hauteur de 4,2σ.
Cependant, les céphéides ne sont pas les seules chandelles standards que nous pouvons

employer pour calibrer la luminosité des SNe Ia. Nous illustrons l’impact du choix de
la méthode de calibration avec plusieurs résultats obtenus sur la mesure de H0 dans la
Figure 2.9. Nous constatons, par la variété des résultats, que la dérivation des paramètres
cosmologiques dépend de la calibration des SNe Ia

Cette Figure met aussi en évidence la tension de Hubble entre les mesures directes
et indirectes, bien que l’emploi de la chandelle standard du « sommet de la branche des
géantes rouges » (Tip of the Red Giant Branch, TRGB) semble réduire l’écart entre les
valeurs, la méthode exacte pour calibrer les SNe Ia reste actuellement incertaine.

Le débat pour essayer de résoudre cette tension est ouvert. Cet écart est-il réel, et donc
sommes-nous face à la mise en évidence d’une nouvelle physique ? (Knox et Millea 2020)
Est-ce notre manque de connaissances sur les SNe Ia et sur le processus de leur production
qui nous conduit vers des erreurs dans leur utilisation comme chandelles standards ? 6

Cette thèse s’inscrit tout particulièrement dans cette problématique et les enjeux qui
en découlent (notamment sur l’interprétation de l’énergie sombre).

6. Di Valentino et al. (2021) présente une discussion détaillée au sujet de la tension de Hubble.
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Camarena et al. (2019), SNIa : 75.4 ± 1.7
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Breuval et al. (2020), SNIa : 72.8 ± 2.7
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Figure 2.9 – Comparaison entre les mesures de H0 et leur incertitude à 1σ réalisées avec diffé-
rentes méthodes. Au-dessus de la droite horizontale en pointillés se trouvent les mesures indirectes
de la collaboration Planck. En-dessous sont exposées les mesures directes par les SNe Ia, calibrées
avec trois types de chandelles standards différents : les céphéides, le sommet de la branche des
géantes rouges (Tip of the Red Giant Branch, TRGB) et les étoiles variables de type Mira. La
zone rouge transparente correspond à la valeur de H0 = 67,27 ± 0,60 km s−1Mpc−1 donnée par
Planck Collaboration et al. (2020a) dans le cadre du modèle ΛCDM ; la zone bleue correspond
à la valeur de H0 = 73,2 ± 1,3 km s−1Mpc−1 donnée par Riess et al. (2021). Compilation des
résultats par Di Valentino et al. (2021).
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Chapitre 3

Dépendances astrophysiques des SNe Ia

Les SNe Ia jouent un rôle important en cosmologie, puisqu’elles représentent aujour-
d’hui l’outil le plus sensible pour analyser l’histoire de l’expansion de l’Univers (avec
des détections jusqu’à z ≈ 2). En les utilisant comme chandelles standardisables, nous
sommes capables de sonder l’Univers proche (z < 0,3), et d’en mesurer le taux d’expan-
sion. En l’occurrence, les SNe Ia correspondent à la dernière étape dans la constitution
d’une échelle de distances extra-galactiques, permettant d’en déduire une mesure directe
de la constante de Hubble (H0 ; voir par exemple Freedman et al. 2001 ; Riess et al. 2009).

En calibrant les SNe Ia par la relation periode-luminosité des céphéides, nous consta-
tons une valeur de H0 plus élevée, à hauteur de 4,4σ (Reid et al. 2019 ; Riess et al. 2021),
que celle attendue par la dérivation indirecte en se basant sur le modèle ΛCDM (Planck
Collaboration et al. 2020a). Cependant, en remplaçant les céphéides par l’utilisation de
la pointe de la branche des géantes rouges (Tip of the Red Giant Branch, TRGB) dans la
calibration des SNe Ia, cette tension est réduite par une mesure directe de H0 compatible
avec celle indirecte (Freedman et al. 2019).

Ces éléments suggèrent un manque de rectitude concernant l’utilisation des SNe Ia,
puisque les mesures dérivées de ces objets dépendent de la méthode de calibration. De
fait, dans le but de réduire la dispersion systématique des mesures de distance des SNe Ia,
plusieurs études ont montré des corrélations entre l’environnement des SNe Ia et leur
luminosité avant et/ou après standardisation.

Dans ce Chapitre, nous exposons plusieurs effets astrophysiques ayant un impact po-
tentiel sur les mesures cosmologiques dérivées des SNe Ia. Nous commençons par présenter
l’évolution des propriétés des courbes de lumière avec les galaxies hôtes des SNe Ia en Sec-
tion 3.1. Puis nous montrons comment les études précédentes prennent en compte les effets
astrophysiques environnementaux sur les SNe Ia en Section 3.2.
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CHAPITRE 3. DÉPENDANCES ASTROPHYSIQUES DES SNE IA

3.1 Les galaxies hôtes des SNe Ia

Les SNe Ia correspondent à la fin de vie d’étoiles généralement contenues dans une
galaxie hôte. Contrairement à tous les autres types de SNe, les types Ia ne semblent
favoriser aucun environnement en particulier. Elles peuvent donc être observées dans tous
les types de galaxie (spirales, elliptiques, etc. ; par exemple voir Pruzhinskaya et al. 2020)
et tous les types d’environnement (taux de formation stellaire, métallicité, masse stellaire,
etc. ; par exemple voir Childress et al. 2013a).

Nous exposons dans cette Section plusieurs propriétés des galaxies qui nous permet-
tront d’étudier quantitativement l’environnement des SNe Ia. Nous montrons ensuite com-
ment évoluent les propriétés des courbes de lumière (étirement temporel et couleur) en
fonction de celles des galaxies hôtes.

3.1.1 Propriétés des galaxies

Les galaxies sont un assemblage d’étoiles, de rémanents d’étoiles (nébuleuses, etc.), de
gaz interstellaires, et de poussières, liés entre eux par la gravité. En théorie, la majorité des
galaxies possèdent un trou noir supermassif en leur centre (par exemple voir Kormendy
et Ho 2013. Nous estimons que les galaxies peuvent être composées de 108 à 1014 étoiles,
avec des diamètres allant de 1 000 à 100 000 pc.

L’étude des galaxies représente un sujet actif de la recherche en astrophysique et en
cosmologie. Par exemple, l’étude de la vitesse de rotation des galaxies, incompatible avec
la prédiction képlérienne (voir par exemple Freeman 1970 ; Rubin et Ford 1970 ; Corbelli
et Salucci 2000), a permis de mettre en évidence la présence d’une masse « manquante »,
aujourd’hui communément appelée « matière sombre » (en anglais, dark matter).

Depuis le Big Bang (et plus précisément, depuis que la formation des galaxies est
possible), les galaxies ont beaucoup évolué, avec de nombreuses différences dans leur
forme, leur composition, leur âge, etc. En l’occurrence, bien qu’il soit possible de les
regrouper en classes par l’observation de certaines de leurs propriétés, toutes les galaxies
sont uniques et possèdent des caractéristiques qui leurs sont propres.

En pratique, nous constatons que toutes les propriétés globales 1 utilisées pour décrire
les galaxies (telles que la luminosité, la couleur, la taille, la structure, le taux de formation
stellaire, l’âge, la métallicité, etc.) sont corrélées entre elles (voir par exemple Minkowski
1962 ; Faber et Jackson 1976 ; Tully et Fisher 1977 ; Sandage et Visvanathan 1978 ;
Dressler 1980 ; Djorgovski et Davis 1987 ; Dressler et al. 1987 ; Strateva et al. 2001).

Morphologie

La classification de la morphologie des galaxies est basée sur leur apparence visuelle.
Elle a d’abord été établie par Hubble (1926), nommée la « séquence de Hubble » (illustrée
en Figure 3.1), puis étendue et enrichie par de Vaucouleurs (1959). Cette classification
permet de distinguer les galaxies principalement en trois catégories :

— Elliptique : ces galaxies apparaissent comme des ellipses dans le ciel, avec une
luminosité diffuse, lisse et sans structure. Elles sont classées de E0 à E7 par leur

1. Le caractère « global » des propriétés se réfère à l’intégralité d’une galaxie étudiée.
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Figure 3.1 – Classification des galaxies proposée par Hubble. De gauche à droite, les galaxies
sont elliptiques (classées de E0 à E7), lenticulaires (S0), et spirales avec les barrées dans la
branche du bas (classées de SBa à SBc) et les non-barrées en haut (classées de Sa à Sc). Figure
de Hubble (1936).

degré d’ellipticité dans le ciel (respectivement de circulaires à très allongées). L’in-
dice associé au degré d’ellipticité est déterminé à partir du ratio entre le demi-grand
axe (a) et le demi-petit axe (b) par 10× (1− b/a).

— Spirale : celles-ci consistent en un disque stellaire en rotation avec un bulbe central
formé par une concentration d’étoiles, et présentent une structure de bras spiraux.
Les galaxies spirales non-barrées (notées S) voient leur bras s’étendre directement
depuis le bulbe, tandis que les barrées (notées SB) possèdent un bulbe étiré en
forme de barre, aux bouts de laquelle partent les bras. Dans les deux cas, elles sont
classées entre a, b ou c le ratio des surfaces du bulbe et du disque.

— Particulière : cette catégorie regroupe toutes les exceptions observées, dont les
caractéristiques ne correspondent spécifiquement ni aux elliptiques, ni aux spirales.
Par exemple, nous pouvons y trouver les galaxies lenticulaires (transition entre les
deux premières catégories), annulaires (étoiles rassemblées en anneau autour du
bulbe), irrégulières (souvent associées aux galaxies en interaction), etc.

Nous illustrons un exemple de galaxies de chaque catégorie dans la Figure 3.2 avec des
images provenant du télescope spatial Hubble.

Couleur

La couleur d’un environnement stellaire est généralement estimée par la différence de
magnitude mesurée dans deux bandes photométriques différentes (par exemple B − V ,
u− r, etc.).

Pour que ces grandeurs soient comparables entre elles, il est nécessaire de corriger
les modifications causées par la distance de l’objet, et par conséquent son décalage vers
le rouge. Pour cela, nous transposons les mesures de flux dans le référentiel au repos
(restframe), c’est-à-dire comme si nous les mesurions à un décalage vers le rouge z = 0.
De telles corrections sont appelées « corrections K ».
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Figure 3.2 – Exemples de galaxies dans la séquence de Hubble. De gauche à droite, une
galaxie elliptique (IC 2006), une galaxie spirale (M101), et une galaxie particulière, interaction
de deux galaxies lenticulaires (NGC 4676). Images provenant du télescope spatial Hubble.

Un élément supplémentaire est la prise en compte du rougissement dû à l’extinction
de l’atmosphère.

Nous présentons un traitement complet des mesures photométriques sur notre échan-
tillon dans la Section 5.2.2.

Masse stellaire

La masse stellaire (exprimée en M⊙, correspondant à une unité de masse solaire) est
généralement estimée à partir de l’ajustement des paramètres physiques (incluant, en
plus de la masse stellaire, le taux de formation stellaire, l’âge, la métallicité, l’extinction,
etc.) constituant la modélisation des populations stellaires (en anglais stellar population
synthesis, SPS ; Tinsley et Gunn 1976 ; Tinsley 1978 ; Bruzual A. 1983).

Cette technique consiste à générer des populations stellaires à partir de modèles d’évo-
lution stellaire (tels que BC03 proposé par Bruzual et Charlot 2003 et PEGASE.3 par
Fioc et Rocca-Volmerange 2019) en supposant une fonction de masse stellaire initiale
(stellar initial mass function, IMF) et une paramétrisation de l’histoire de la formation
stellaire (star formation history, SFH). Ces modèles décrivent l’évolution spectrale des
populations stellaires en fonction de leur âge et de leur métallicité.

Ces populations stellaires (et leurs paramètres) sont ensuite ajustées sur les observa-
tions dans le but d’obtenir la meilleure concordance. Il s’agit de comparer les distributions
spectrales d’énergie (spectral energy distribution, SED) générées pour ces populations avec
la SED de la galaxie étudiée (voir par exemple Walcher et al. 2011 ; nous montrons un
exemple d’ajustement de la SED sur notre échantillon en Section 5.2.2).

Nous présentons dans la Section 5.2.3 une méthode alternative par l’emploi de la
relation de Taylor (Taylor et al. 2011). Celle-ci permet d’estimer la masse stellaire à
partir du flux mesuré dans deux bandes photométriques spécifiques (g et i).

Enfin, nous pouvons montrer que la masse stellaire des galaxies permet une prédiction
remarquablement précise des autres paramètres globaux (voir par exemple Shen et al.
2003 ; Kauffmann et al. 2003 ; Tremonti et al. 2004 ; Blanton et al. 2005 ; Baldry et al.
2006 ; Gallazzi et al. 2006 ; Peng et al. 2010 ; Taylor et al. 2011 ; Gallazzi et al. 2021). Cela
suggère que la masse stellaire est une information centrale dans la formation et l’évolution
des galaxies.
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Taux de formation stellaire

Comme pour la masse stellaire, le taux de formation stellaire (star formation rate,
SFR ; exprimé en M⊙ an−1) peut être estimé à partir de la modélisation de SPS par l’ajus-
tement de la SED. Nous présentons aussi dans la Section 5.2.1 une méthode alternative
avec la relation de calibration de Calzetti (2013).

Le SFR, et plus précisément le SFR spécifique (specific star formation rate, sSFR
= SFR par unité de masse stellaire ; exprimé en an−1) représente une estimation de la
fraction de jeunes étoiles au sein d’une galaxie (Calzetti 2013).

Pour résumer, les galaxies elliptiques sont généralement plus massives
(M∗ ≥ 1010,5 M⊙, M∗ étant la masse stellaire totale de la galaxie), constituées
de vieilles étoiles et n’en formant plus ou peu de nouvelles, et sont globalement plus
rouges ; tandis que les galaxies spirales sont généralement plus légères (M∗ ≤ 1010,5 M⊙),
plus bleues et forment encore des étoiles (voir par exemple Pérez et al. 2013). Nous
illustrons ces corrélations dans les Figure 3.3, 3.4 et 3.5.

3.1.2 Évolution des propriétés des courbes de lumière des SNe Ia

Actuellement, les paramètres les plus couramment utilisés pour caractériser les courbes
de lumière des SNe Ia sont l’étirement temporel (x1) et la couleur (c), tous deux contenus
dans le modèle SALT2 (voir Section 2.2.2). Il a été montré que ces paramètres, définis
de manière empirique, sont corrélés avec les propriétés environnementales des galaxies
hôtes des SNe Ia. Cependant, dû à notre manque de connaissance sur la nature exacte
des SNe Ia, l’origine de ces relations reste incertaine.

Étirement temporel : x1

Les premières études de l’impact de l’environnement des galaxies hôtes sur les pro-
priétés des SNe Ia ont rapidement montré une corrélation entre la vitesse d’évolution de
la luminosité des SNe Ia et la morphologie des galaxies hôtes : les SNe Ia situées dans des
galaxies elliptiques ont tendance à évoluer plus rapidement que celles situées dans des ga-
laxies spirales (Filippenko 1989 ; Hamuy et al. 1996a, 2000 ; Riess et al. 1999 ; Sullivan et
al. 2003). Cette corrélation a ensuite été observée avec le paramètre d’étirement temporel
(x1) du modèle SALT2 (Henne et al. 2017 ; Kim et al. 2019 ; Pruzhinskaya et al. 2020),
comme illustré dans le graphique du haut de la Figure 3.6.

Nous pouvons aussi montrer que les SNe Ia évoluant rapidement (faibles valeurs de
x1) ont tendance à se situer dans des galaxies plus massives que celles évoluant lentement
(hautes valeurs de x1) (Neill et al. 2009 ; Howell et al. 2009 ; Sullivan et al. 2010 ; Rigault
et al. 2013 ; Pan et al. 2014).

Enfin, nous pouvons encore observer la même corrélation avec le taux de formation
stellaire : les SNe Ia évoluant rapidement ont tendance à se situer dans des galaxies passive,
et inversement (Sullivan et al. 2010 ; Lampeitl et al. 2010 ; Konishi et al. 2011 ; Pan et
al. 2014 ; Nicolas et al. 2021).

55



CHAPITRE 3. DÉPENDANCES ASTROPHYSIQUES DES SNE IA

ES0SaSbSbcScSd
8.0

8.5

9.0

9.5

10.0

〈 lo
g
 a

g
e
 〉 HLR L

  
(y

r)

ES0SaSbSbcScSd

9 10 11 12
log M  (M⊙)

8.0

8.5

9.0

9.5

10.0
ES0SaSbSbcScSd

Figure 3.3 – Distribution de l’âge moyen des populations stellaires (〈log age〉) en fonction du
type de morphologie dans la séquence de Hubble (à gauche) et de la masse stellaire (logM∗(M⊙),
M∗ étant la masse stellaire totale de la galaxie, à droite), mesurés pour 300 galaxies du catalogue
CALIFA. À gauche, les marqueurs représentent la moyenne dans chaque type avec sa dispersion.
À droite, les marqueurs sont estimés dans des intervalles de masse stellaire de 0,4 dex ; leur couleur
indique le type de galaxies. La courbe noire représente la moyenne de l’âge (sans distinction de
morphologie) dans les mêmes intervalles de masse stellaire. Figure de González Delgado et al.
(2015).
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Figure 3.4 – Distribution du taux de formation stellaire spécifique (sSFR, log(SFR/M∗))
en fonction de la masse stellaire (log(M∗), M∗ étant la masse stellaire totale de la galaxie) pour
50 000 galaxies provenant des catalogues combinés SDSS et GALEX. Les contours indiquent où
se situent les galaxies sélectionnées par des valeurs intermédiaires de couleurs NUV−r (à gauche)
et g−r (à droite). Le graphique de gauche indique la phase associée au sSFR : log(sSFR) > −10,8
pour une phase active de formation stellaire, −11,8 < log(sSFR) < −10,8 pour une phase de
transition, et log(sSFR) < −11,8 pour la phase passive. Figure de Salim (2014).
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Figure 3.5 – Distribution des couleurs FUV− r, NUV− r, u− r et g− r en fonction du taux
de formation stellaire spécifique (sSFR, log(SFR/M∗), M∗ étant la masse stellaire totale de la
galaxie) mesurés pour 50 000 galaxies provenant des catalogues combinés SDSS et GALEX. Les
lignes verticales bleues en pointillés indiquent la phase associée au sSFR : log(sSFR) > −10,8
pour une phase active de formation stellaire, −11,8 < log(sSFR) < −10,8 pour une phase de
transition, et log(sSFR) < −11,8 pour la phase passive. Les valeurs hautes de couleurs sont
assimilées à une couleur rouge, tandis que les valeurs basses correspondent à une couleur bleu.
Figure de Salim (2014).
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normalisée des SNe Ia de chaque coté de la limite. Figure de Pruzhinskaya et al. (2020).
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Ces deux dernières corrélations sont illustrées dans les deux graphiques du haut de la
Figure 3.7.

Du fait des corrélations entre les différentes propriétés globales des galaxies (comme
exposées en Section 3.1.1), toutes ces corrélations ne sont pas indépendantes. Cependant,
l’origine de ces corrélations reste actuellement inconnue. En effet, nous ne possédons ac-
tuellement aucune observation directe du progéniteur des SNe Ia, et il est difficile d’ima-
giner un facteur extrinsèque à ce progéniteur capable d’influencer la vitesse d’évolution
de l’explosion de l’étoile.

Couleur : c

Contrairement à l’étirement temporel, la couleur (c) observée des SNe Ia peut être
impactée par un grand nombre de facteurs, tels que la température de la supernova (pro-
priété intrinsèque) ou l’extinction induite par la poussière sur la ligne de visée (propriété
extrinsèque).

Nous pouvons donc attendre une corrélation entre la couleur des SNe Ia et celle de
leur environnement galactique ou des propriétés reliées. Par exemple, dans ce contexte,
les SNe Ia avec de hautes valeurs de c favoriseraient les galaxies avec de la poussière, et
par conséquent un taux de formation stellaire élevé (Charlot et Fall 2000).

En pratique, aucune corrélation significative n’a encore été mise en évidence par rap-
port à la morphologie, la masse ou le taux de formation stellaire des galaxies hôtes (Neill
et al. 2009 ; Sullivan et al. 2010 ; Gupta et al. 2011 ; Childress et al. 2013b). Comme
illustré dans les Figures 3.6 et 3.7, les SNe Ia de différentes couleurs ne semblent favoriser
aucun environnement en particulier.

Cependant, Childress et al. (2013b) montrent que les SNe Ia avec des valeurs élevées
de couleur (c > 0) ont tendance à se situer dans des galaxies avec une métallicité élevée.
Cela peut s’expliquer aussi bien : (1) comme un facteur extrinsèque de la composition
des gaz sur la ligne de visée, que (2) comme un indice intrinsèque sur la métallicité du
progéniteur.

3.2 Impact de l’environnement sur les SNe Ia

La tension de Hubble observée entre les mesures directes (en employant diverses mé-
thode) et indirectes données dans la littérature (voir Section 2.3.2) peuvent nous amener
à nous interroger sur la nature et l’origine des erreurs systématiques ayant un impact sur
les mesures de distances dérivées des SNe Ia en général, et plus particulièrement sur la
mesure directe de la constante de Hubble (H0).

Par exemple, en étudiant les effets astrophysiques que pourraient avoir l’environnement
des SNe Ia sur leur luminosité, Rigault et al. (2015) montrent qu’un biais astrophysique
non pris en compte jusqu’à présent (ou seulement partiellement), affectant la dérivation
de la magnitude absolue des SNe Ia, pourrait expliquer cette tension au moins en partie.

En effet, les SNe Ia utilisées pour la calibration par les céphéides sont différentes de
l’ensemble de celles dans le flot de Hubble (z > 0,01), puisque leur galaxie hôte contient
des céphéides, mettant en évidence la présence de formation d’étoiles (les céphéides étant
elles-mêmes de jeunes étoiles, voir Section 2.1.2). Cela conduit à un effet de sélection dans
l’échantillon de calibration des SNe Ia.
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Figure 3.7 – Distribution des paramètres x1 (ici noté s, en haut) et c (ici noté C, en
bas), modélisés par SALT2, en fonction de la masse stellaire (à gauche) et du taux de formation
stellaire spécifique (sSFR, à droite) des galaxies hôtes, estimés pour 195 SNe Ia provenant du
catalogue SNLS. Les marqueurs noirs représentent les SNe Ia individuelles, tandis que les rouges
correspondent à la moyenne pondérée estimée dans des intervalles fixés de masse stellaire et de
sSFR. Figure de Sullivan et al. (2010).
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Par conséquent, Rigault et al. (2020) soutiennent que les SNe Ia situées dans des en-
vironnements jeunes sont moins lumineuses que celles situées dans des environnements
plus âgés (∼ 0,16mag), affectant la dérivation de H0 en réduisant l’écart entre les me-
sures directe et indirecte (∼ 1σ). Cependant, en reproduisant la fonction de sélection due
aux céphéides sur l’échantillon dans le flot de Hubble, Riess et al. (2019) ne trouvent
aucune variation sur leur mesure de H0, concluant qu’ils ne sont pas affectés par cet effet
astrophysique (voir aussi Jones et al. 2015).

Après plus d’une décennie à étudier l’impact de l’environnement sur les mesures déri-
vées des SNe Ia, nous constatons que l’origine et l’amplitude, voire l’existence, du ou des
biais astrophysiques est sujet à débat.

3.2.1 Âge du progéniteur des SNe Ia

L’étude de l’âge du progéniteur des SNe Ia correspond à l’étude du temps séparant la
formation de l’étoile progéniteur et son explosion en supernova (evolutionary delay time),
et plus précisément aux prédictions théoriques de taux de SNe Ia en fonction de ce temps
d’évolution (delay time distribution, DTD). La durée de vie d’une étoile étant fortement
liée à sa masse initiale (plus une étoile est massive, plus sa durée de vie sera courte), nous
pouvons montrer que les différents modèles d’explosion des SNe Ia (voir Section 2.1.1)
permettent la prédiction de plusieurs DTD (Belczynski et al. 2005).

Un grand nombre de méthodes de mesure de la DTD, plus ou moins sophistiquées,
ont été proposées au cours des deux dernières décennies (par exemple, voir Maoz et Man-
nucci 2012 ou Heringer et al. 2019 pour une compilation de ces méthodes). Une approche
observationnelle, communément utilisée, emploie l’estimation du taux de SNe Ia (RIa(t),
exprimé par galaxie, par unité de masse solaire et/ou par unité de luminosité solaire dans
une bande donnée, en fonction du temps cosmique t). Ce dernier correspond, par défini-
tion, à la convolution entre l’histoire de la formation stellaire galactique (S(t), c’est-à-dire
le taux de formation stellaire par unité de volume comobile) et la DTD (D(t)) (Maoz et
Badenes 2010 ; Maoz et Mannucci 2012), exprimé par :

RIa(t) =

∫ t

0

S(t− τ)D(τ) dτ (3.1)

L’estimation du taux de SNe Ia est traditionnellement basée sur l’utilisation du « temps
de contrôle » des galaxies (Zwicky 1942 ; van den Bergh 1991 ; Cappellaro et al. 1993,
1997), définis par l’intervalle de temps pendant lequel une supernova d’un type donné
aurait été suffisamment lumineuse pour être découverte durant l’observation d’une ga-
laxie 2. Basiquement, le taux de SNe Ia est calculé par le ratio entre le nombre de SNe Ia
détectées et la somme des temps de contrôle de l’échantillon de galaxies étudiées (Leaman
et al. 2011).

Plusieurs études ont montré l’existence d’une dépendance de ce taux (et par conséquent
de la DTD) avec les propriétés des galaxies hôtes, à commencer par la morphologie et la
couleur (Mannucci et al. 2005, 2006), puis avec le taux de formation stellaire (Sullivan
et al. 2006 ; Li et al. 2011 ; Smith et al. 2012 ; Wiseman et al. 2021). Ces corrélations
suggèrent la présence de deux populations de SNe Ia :

2. En d’autres termes, l’idée sous-jacente est qu’il est impossible de détecter une supernova dont le
signal est trop faible, ou localisée dans une galaxie que nous n’observons pas, dû au fait que les SNe sont
des phénomènes transitoires éphémères.
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— prompte : associée à de jeunes étoiles (∼ 100−500Mans), avec des taux de SNe Ia
proportionnels au taux de formation stellaire (population dont l’existence a aussi
été spécifiquement montrée par Aubourg et al. 2008) ;

— tardive : correspondant à des populations stellaires vieilles (> 1Gans) et avec des
taux de SNe Ia proportionnels à la masse stellaire des galaxies hôtes.

Cette distinction a été formalisée par Scannapieco et Bildsten (2005), nommé « A+B »,
et permet d’exprimer le taux de SNe Ia par :

RIa = A×M∗ +B × SFR (3.2)

avec M∗ étant la masse stellaire totale de la galaxie hôte ; SFR étant le taux de formation
actuel de la galaxie ; et A et B sont des coefficients constants sans dimension, fixés par les
observations 3 : A est le taux de SNe Ia par unité de masse stellaire associé à la composante
vieille, et B est le taux de SNe Ia par unité de taux de formation stellaire associé à la
composante jeune.

3.2.2 Biais astrophysiques et standardisation des SNe Ia

Bien que l’étude des taux de SNe Ia en fonction de leur environnement suggère effective-
ment l’existence de deux populations de SNe Ia, la première mise en évidence significative
d’un biais astrophysique dans l’utilisation de celles-ci comme indicateurs de distance a été
l’observation d’une dépendance de la masse stellaire des galaxies hôtes sur la luminosité
standardisée des SNe Ia (par exemple Kelly et al. 2010 ; Sullivan et al. 2010 ; Lampeitl
et al. 2010 ; Gupta et al. 2011 ; Childress et al. 2013b ; Betoule et al. 2014 ; Uddin et al.
2017 ; Ponder et al. 2020). Cette corrélation indique que les SNe Ia sont en moyenne plus
lumineuses (après standardisation, ∼ 0,1mag) lorsqu’elles se situent dans les galaxies les
plus massives (M∗ > 1010 M⊙).

La majorité des études précédentes montre que cette corrélation est simplement et
relativement bien représentée par un ajustement avec une fonction de « marche » (ou
fonction de Heaviside) dans le plan des résidus de Hubble (différence entre les modules de
distance mesurés et modélisés, voir les Figures de la Section 2.3) en fonction de la masse
stellaire des galaxies hôtes, comme illustré dans la Figure 3.8 (voir par exemple Childress
et al. 2013b).

Cette relation est communément appelée « marche de masse » (en anglais, mass step),
et de manière général, nous utilisons les termes de « marche de magnitude » pour dé-
crire la différence de moyennes des magnitudes standardisées définie à partir d’un traceur
environnemental (comme la masse stellaire) et une valeur de coupure.

La marche de masse est actuellement utilisée comme un paramètre supplémentaire
de standardisation de la luminosité des SNe Ia dans de nombreuses études cosmologiques
récentes (par exemple Sullivan et al. 2010 ; Betoule et al. 2014 ; Scolnic et al. 2018), y
compris pour la mesure directe de la constante de Hubble H0 (Riess et al. 2016, 2021).

Cependant, l’origine physique de cette corrélation reste actuellement incomprise, et
par conséquent, la correcte prise en compte d’un tel effet astrophysique est incertaine.
Remarquons que l’utilisation d’une fonction de marche repose sur l’hypothèse qu’il existe
deux populations de SNe Ia.

3. Avec un échantillon de 21 SNe Ia, Scannapieco et Bildsten 2005 donnent A = 4,4+1,6
−1,4 × 10−2 et

B = 2,6± 1,1
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Figure 3.8 – Corrélation entre les résidus de Hubble (µ− µmodel, obtenus en admettant une
métrique FLRW et en fixant H0 = 70 km s−1Mpc−1) et la masse stellaire des galaxies hôtes
(log10(M/M⊙)), mesurés pour 666 SNe Ia provenant de la compilation des catalogues SNLS
(points bleus), SDSS (points rouges) et de sondages à faibles décalages vers le rouge (points
verts). Les marqueurs noirs représentent la moyenne pondérée des valeurs de chaque côté de
la ligne verticale noire en pointillés (correspondant à la médiane des valeurs de masse stellaire
située à log10(M/M⊙) = 10,5), avec un écart entre les deux de 0,070±0,013mag (5,5σ). La ligne
violette en pointillés représente l’ajustement linéaire des données. Figure de Roman et al. (2018).

Par la suite, en s’appuyant sur le fait que les propriétés des galaxies sont corrélées entre
elles (voir Section 3.1.1), plusieurs équipes ont mené des études similaires en utilisant
d’autres traceurs environnementaux que la masse stellaire globale. La question s’est aussi
posée sur l’intérêt d’étudier cet effet astrophysique en observant l’environnement stellaire
proche des SNe Ia.

Cependant, malgré le fait que nous observons effectivement une corrélation signifi-
cative pour la plupart des échantillons de SNe Ia entre leur luminosité standardisée et
les propriétés de leur environnement, l’amplitude de la marche de magnitude diffère sui-
vant les études, et certaines valeurs semblent parfois incompatibles. Nous compilons les
résultats récents dans la Figure 3.9.

Comme exposé par Jones et al. (2018), cette variété de résultats, utilisant différents
traceurs environnementaux, à différentes échelles d’étude, provoque une confusion sur la
manière de prendre en compte ce biais astrophysique (si tant est qu’il existe, car certaines
valeurs sont compatibles avec 0, comme indiqué dans la Figure 3.9). Cette incertitude se
propage dans l’utilisation des SNe Ia pour les études cosmologiques, et notamment dans
la dérivation de la constante de Hubble (H0), comme nous le verrons dans la Section 9.3.

Plusieurs solutions ont été proposées pour essayer de comprendre ce biais astrophy-
siques. Par exemple, Brout et Scolnic (2021) montrent qu’employer des courbes variables
d’extinction de la poussière (affectant la couleur observée des SNe Ia) permet de justifier
les corrélations avec les propriétés des galaxies hôtes. Cependant, ce constat est mis à
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Figure 3.9 – Compilation des récentes estimations de la marche de magnitude (différence
de moyennes des magnitudes standardisées entre les deux populations de SNe Ia) et leur in-
certitude, obtenues sur différents échantillons de SNe Ia et en utilisant différents indicateurs
environnementaux pour tracer la corrélation entre la luminosité des SNe Ia et les propriétés de
leur environnement. La ligne noire en pointillés distingue les études globales (en haut, c’est-à-dire
de toute la galaxie hôte) de celles locales (en bas, avec le rayon d’étude autour de la position des
SNe Ia indiqué quand disponible).
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mal en n’observant aucune dépendance en longueur d’onde de la marche de masse (consé-
quence attendue due à la poussière) (Uddin et al. 2020 ; Ponder et al. 2020). Par ailleurs,
Boone et al. (2021a) montrent qu’il est possible de réduire significativement l’amplitude
de la marche de masse en employant une méthode alternative de paramétrisation des
courbes de lumière (en utilisant les spectres des SNe Ia à leur maximum de luminosité).

L’objectif de cette thèse est donc, en premier lieu, d’apporter de la clarté dans ce
contexte. Pour cela, nous proposons une nouvelle approche en comparant les différents
indicateurs environnementaux proposés dans la littérature et en étudiant à quel point
ceux-ci sont capables (ou non) de tracer une propriété donnée de l’environnement des
SNe Ia, ainsi que leur impact sur le biais astrophysique à prendre en compte dans la
standardisation des SNe Ia.
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Étude de la corrélation entre la
luminosité des SNe Ia et les propriétés

de leur environnement
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Chapitre 4

Modèle à deux populations de SNe Ia

Nous l’avons vu plus tôt (cf. Section 3.2.2), de nombreuses études, précédemment
réalisées, caractérisent l’impact de l’environnement galactique sur les SNe Ia par une
fonction de « marche ». De fait, cela revient à distinguer deux populations de SNe Ia,
définies par un indicateur de l’environnement et une valeur de seuil dans ce traceur, et
présentant une différence de magnitude entre ce deux populations. C’est ce que nous
appelons la « marche de magnitude » (magnitude step en anglais).

Cette approche a pour origine la première observation de ces dépendances environne-
mentales avec la « marche de masse » (mass step en anglais, faisant intervenir la masse
stellaire de la galaxie hôte des SNe Ia comme indicateur environnemental). Elle a été
conservée dans les études qui ont suivies, tout en faisant varier le traceur environnemental.
Cependant, nous observons différentes mesures de la marche de magnitude, en fonction
du traceur utilisé. Dans ce chapitre, nous allons développer un modèle statistique qui
permettra d’expliquer ce constat.

Dans la Section 4.1, nous présentons ce modèle par deux approches différentes : la
première sert d’illustration par l’utilisation de données simulées ; la deuxième présente la
dérivation mathématique du modèle. La Section 4.2 présente la méthode algorithmique
utilisée pour estimer les paramètres libres définis dans le modèle statistique. Enfin, nous
présentons dans la Section 4.3 la validation du modèle et de son algorithme par des tests
sur simulations.
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CHAPITRE 4. MODÈLE À DEUX POPULATIONS DE SNE IA

4.1 Modèle statistique

L’utilisation d’une fonction de « marche » dans l’étude des dépendances astrophysiques
des SNe Ia découle de deux suppositions :

— il existe effectivement deux populations de SNe Ia, qui diffèrent en moyenne pour
une propriété, disons q,

— un indicateur t est capable de tracer ces deux catégories, avec plus ou moins de
précision et de fiabilité.

Par conséquent, l’amplitude de la mesure de la marche de magnitude dépend de la pro-
priété intrinsèque aux SNe Ia q, et de la qualité du traceur t dans la distinction des deux
populations de SNe Ia.

4.1.1 Illustration sur données simulées

Admettons qu’il existe deux populations de SNe Ia, disons a et b, possédant toutes
les deux une distribution gaussienne de la quantité q, disons N (µa ; σa) et N (µb ; σb)
respectivement, et qui diffèrent en moyenne par γ0 = µa−µb. Cette différence correspond
à l’amplitude de ce que nous appelons : la vraie marche.

Admettons maintenant que nous avons accès à un traceur continu t capable de distin-
guer ces deux populations, mais avec une précision imparfaite, dans le sens où le traceur
peut se tromper dans sa classification. En termes de classification statistique binaire, cela
revient à dire que ce traceur possède une sensibilité et une spécificité imparfaites. La clas-
sification d’un traceur continu est basée sur une valeur de seuil, disons tcut, de telle sorte
que les SNe sont classifiées comme appartenant à a ou b si elles possèdent, respectivement,
des valeurs de t au-dessus ou en-dessous de ce seuil.

En supposant que ce traceur fournit des mesures parfaites (sans erreur), nous pouvons
nous attendre à observer de mauvaises classifications, dues à son imprécision intrinsèque.
En pratique, cela signifie que certaines SNe Ia de la catégorie a pourront posséder des
valeurs de t en-dessous de tcut, et inversement, des SNe de la catégorie b avec des valeurs
de t au-dessus de tcut.

La Figure 4.1 illustre ce principe avec des données simulées pour trois traceurs de
précision différente : parfaite, moyenne et nulle. En l’occurrence, plus la précision du
traceur diminue, plus le nombre de SNe de la catégorie a (marqueurs bleus) mais classifiées
b par le traceur (dans la partie gauche des graphiques) augmente ; le même constat est
fait pour le nombre de SNe de la catégorie b (marqueurs oranges) mais classifiées a (dans
la partie gauche des graphiques).

Cette figure présente aussi l’impact de la précision du traceur sur l’estimation de la
distribution des valeurs q prises par les SNe Ia de chaque côté de la valeur de seuil, et par
conséquent, comment la marche dérivée de chaque traceur peut potentiellement être sous-
estimée. À cause des mauvaises classifications du traceur, la distribution de q dans chaque
population a et b s’élargit et leur moyenne se rapprochent, ce qui a pour conséquence de
réduire l’amplitude de la marche mesurée pour ce traceur, comparée à la vraie marche.

Notations et définitions

Plaçons-nous dans l’approximation des grands nombres. Nous notons N le nombre
de cibles. L’indice x indique la catégorie vraie des cibles (avec x = {a ; b}), tandis que
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Figure 4.1 – Les trois graphiques de gauche présentent, pour 400 données simulées (200 de la
catégorie a en bleu et 200 de la catégorie b en orange), les valeurs d’une quantité arbitraire q en
fonction des valeurs du traceur des deux populations t pour trois précisions différentes : parfaite
(haut), moyenne (milieu) et nulle (bas). Les données sont distribuées uniformément pour les
valeurs de t, et suivant deux lois normales pour les valeurs de q : N (µa = 0,5 ; σa = 0,5) pour a
et N (µb = −0,5 ; σb = 0,5) pour b. Les cibles sont classifiées comme étant a ou b si les valeurs
prisent par ti sont respectivement au-dessus ou en-dessous de la valeur de seuil tcut, représentée
par la ligne grise verticale. La contamination du traceur est manuellement créée en déplaçant
une fraction des points bleus (indiquée par ca) à gauche de tcut et une fraction des points oranges
(indiquée par cb) à droite de tcut. Leur graphique associé à droite montre, en ligne pleine, la
distribution des valeurs de q, estimée de chaque coté de tcut. Les distributions du traceur parfait
(ca = cb = 0%) sont indiquées en ligne pointillées colorées. Cela permet d’illustrer l’impact de
la précision du traceur sur l’amplitude de la marche, estimée par la différence des moyennes des
valeurs q de chaque côté de tcut (µa et µb, représentés par un trait horizontal de chaque côté ;
dans le cas du traceur parfait : µa = µa et µb = µb).
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l’exposant x correspond à la classification faite par un traceur t. Dans ce contexte, N b
a

indique le nombre cible appartenant à la catégorie a mais classifiées comme étant b par
le traceur. De manière similaire, Nb = N b

b + Na
b représente le nombre de cibles qui sont

intrinsèquement de catégorie b, tandis que N b = N b
a+N b

b est le nombre de cibles classifiées
par t comme étant b.

On appelle contamination, notée c, la fraction de cibles pour lesquelles la classification
venant du traceur diffère de la véritable catégorisation. Nous pouvons ainsi la définir par
deux approches différentes :

— la fraction de cibles vraiment a mais classifiées comme étant b, représentée par
ca ≡ N b

a/Na ; et son complémentaire cb ≡ Na
b /Nb ;

— ou la fraction de cibles classifiées comme étant a alors qu’en réalité elles sont de
catégorie b, représentée par ca ≡ Na

b /N
a ; et son complémentaire cb ≡ N b

a/N
b.

Remarquons que ces deux approches sont reliées car ca = Nb/N
a cb et cb = Na/N

b ca. De
plus, notons que (1− cx) ≡ Nx

x/Nx et (1− cx) ≡ Nx
x/N

x en remplaçant x aussi bien par
a que b. 1

La probabilité pa pour une cible i ayant une valeur ti du traceur t d’être observée au-
dessus de la valeur de seuil tcut, et donc classifiée comme étant a, est définie par la somme
de : (1) la probabilité que cette cible soit vraiment de catégorie a et observée comme tel,
avec (2) la probabilité que cette cible soit en réalité de catégorie b mais observée a malgré
cela :

pa ≡
Na

N
=

Na
a

N
+

Na
b

N

= (1− ca)×
Na

N
+ cb ×

Nb

N
= (1− ca)× pa + cb × (1− pa) (4.1)

avec pa ≡ Na/N et où pb ≡ Nb/N = 1−Na/N ≡ 1− pa. De manière similaire :

pb = ca × pa + (1− cb)× (1− pa) (4.2)

Comme nous l’avons mentionné plus tôt, µa et µb correspondent aux valeurs moyennes
de la quantité q pour les vraies populations a et b respectivement (représentées dans la
Figure 4.1 par les traits horizontaux respectivement de couleur bleu et orange dans le
graphique en haut à droite). D’autre part, µa et µb correspondent aux valeurs moyennes
de cette même quantité q pour les classifications a et b par le traceur t (traits horizontaux
dans les deux autres graphiques de droite de la Figure 4.1). En conséquence, l’amplitude
de la marche observée par le traceur, γ = µa − µb, est reliée à la marche intrinsèque,
γ0 = µa − µb, par :

γ = ((1− ca)µa + caµb)−
(
cbµa +

(
1− cb

)
µb

)

= γ0 ×
[
1−

(
ca + cb

)]
. (4.3)

1. En faisant le lien avec la terminologie de classification statistique binaire, si nous considérons la
catégorie a comme étant la condition positive et la catégorie b comme étant la condition négative, alors
Na

a correspond au nombre de vrai positifs, N b
b au nombre de vrai négatifs, Na

b au nombre de faux positifs
et N b

a au nombre de faux négatifs. Enfin, ca correspond au taux de faux négatifs et cb au taux de faux
positifs.
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Figure 4.2 – Évolution de la marche observée γ en fonction de la contamination du traceur c.
Les trois points présentés dans ce graphique correspondent aux trois précisions (parfaite, moyenne
et nulle) du traceur t présentées dans la Figure 4.1 pour les mêmes données simulées. La marche
γ est estimée par la différence des moyennes µa et µb des valeurs q de chaque côté de tcut et la
contamination est calculée par c = ca + cb (la notation est détaillée dans la Section 4.1.1). Les
barres d’erreur correspondent aux erreurs standards des mesures de la marche. La ligne grise
montre la prévision exprimée par l’équation (4.3), sachant que les données simulées sont basées
sur γ0 = 1.

Finalement, nous définissons la contamination (totale) d’un traceur par c ≡ ca + cb.
L’équation (4.3) est illustrée dans la Figure 4.2 par la ligne grise. Notons que les points
(mesures de la marche γ en fonction de la contamination c) suivent effectivement la
tendance prédite.

Le traceur de référence

En réalité, il est peu probable d’avoir un accès direct à l’information des vraies popu-
lations. Une alternative est donc de se reposer sur un traceur dit de référence, auquel vont
être comparés tous les autres. En notant avec un exposant ref les paramètres du traceur de
référence tref, sa contamination propre s’exprime donc par cref = cref

a + cref
b . La corrélation

entre n’importe quel traceur par rapport à tref nous permet d’estimer la contamination de
ce traceur de comparaison.

La Figure 4.3 présente la corrélation qui existe entre un traceur de référence parfait
(donc cref

a = cref
b = 0) et les trois précisions du traceur présentées dans la Figure 4.1 pour

les mêmes données simulées. Dans le cas de mesures parfaites (sans erreurs de mesure), la
contamination d’un traceur est simplement définie par les fractions de cibles mal classifiées
(points localisés dans les quadrants « faux a » et « faux b » comme indiqués sur la figure).

De plus, la corrélation entre un traceur quelconque et un traceur de référence par-
fait nous permet d’illustrer visuellement à quoi correspondent les notations introduites
jusqu’ici, résumées dans la Figure 4.4.
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Figure 4.3 – Corrélation entre un traceur de référence parfait (crefa = crefb = 0) avec les trois
précisions (parfaite en haut, moyenne au milieu et nulle en bas) du traceur t présentées dans la
Figure 4.1 pour les mêmes données simulées. Les données pour le traceur tref sont tirées arbitrai-
rement suivant une distribution uniforme. La couleur des points indique la vraie catégorie des
cibles comme associées dans la Figure 4.1 : bleu pour a et orange pour b. La ligne grise horizon-
tale correspond à la valeur de seuil tcut du traceur t, et celle verticale à trefcut. Les histogrammes à
droite de chaque graphique montrent la distribution des données dans chaque quadrant, délimité
par les valeurs de seuil de t et de tref en gardant le même code couleur. Les barres transparentes
correspondent aux cibles mal classifiées : « faux a » en orange et « faux b » en bleu. Les valeurs
des fractions de cibles dans ces quadrants correspondent aux paramètres de contamination cb et
ca respectivement (voir Section 4.1.1).

74



4.1. MODÈLE STATISTIQUE
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Figure 4.4 – Illustration de la corrélation entre un traceur quelconque t et un traceur de
référence tref parfait (crefa = crefb = 0), résumant l’ensemble des notations introduites dans la
Section 4.1.1. La ligne grise horizontale correspond à la valeur de seuil tcut du traceur t, et celle
verticale à trefcut.

Prendre en compte les erreurs de mesure

Nous n’avons considéré jusqu’à présent que des traceurs dont la mesure est parfaite.
En pratique, ce n’est pas le cas, les traceurs continus sont mesurés avec des incertitudes.
Par conséquent, nous ne pouvons pas simplement estimer les paramètres de contamination
ca et cb (ou ca et cb) en mesurant les fractions de cibles dans les quadrants faux a et faux b.
En effet, à cause des erreurs de mesure, une cible peut être aléatoirement mal classifiée par
sa mesure alors que sa valeur intrinsèque la place dans la bonne catégorie. Ce phénomène
induit une contamination supplémentaire.

Notons fi la probabilité que la mesure ti ± δti (avec δti étant l’erreur de mesure) soit
inférieure à la valeur de seuil tcut (et ainsi classifiée b). Cette probabilité s’exprime (pour
des erreurs normalement distribuées) par :

fi = P (ti < tcut) =

∫ tcut

−∞

P
(
t̂i | ti

)
dt̂i =

∫ tcut

−∞

N (t̂i ; ti, δti) dt̂i (4.4)

avec t̂i étant la valeur intrinsèque de la mesure. Ainsi, par définition, N b ≡
∑

fi et
Na ≡

∑
(1− fi) ; et de manière similaire, N b

a =
∑

i∈a fi et Na
b =

∑

i∈b(1− fi).
Par conséquent, même dans le cas d’un traceur parfait (pour lequel nous attendons

ca = cb = ca = cb = 0), la définition précédente de l’estimation des paramètres de
contamination ca = Na

b /N
a et cb = N b

a/N
b peut mener à des résultats non-nuls, dus aux

incertitudes, et ainsi biaiser l’estimation de la contamination intrinsèque du traceur ; ce
phénomène est illustré dans la Figure 4.5.

Pour résumer, nous allons estimer les paramètres de contamination ca et cb par les
fractions d’éléments intrinsèquement mal classifiés, et donc non causées par les erreurs
de mesure. Pour cela, nous devons définir leur fonction de probabilité et la comparer aux
observations.
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Figure 4.5 – Corrélation entre un traceur quelconque parfait t (ca = cb = 0) et un traceur
de référence tref parfait (crefa = crefb = 0). Les données du graphique de gauche sont les mêmes
que dans celui du haut de la Figure 4.3. Le graphique du milieu ajoute aux données des erreurs
de mesure pour le traceur t. Après avoir tiré aléatoirement une erreur par une loi uniforme entre
0 et 0,5 pour chaque mesure (voir Section 4.3.1), les valeurs de t sont tirées aléatoirement à
nouveau par des lois normales centrées sur les valeurs intrinsèques (données du graphique de
gauche) et de déviation standard les erreurs associées à chaque cible. Les incertitudes induisent
une contamination, correspondant aux cibles mal classifiées dans le contexte d’un traceur supposé
parfait (voir Section 4.1.1). Les fractions de ces cibles sont indiquées dans les quadrants corres-
pondants. L’histogramme à droite montre les distributions dans chaque quadrants du graphique
du milieu (avec des barres transparentes pour les mauvaises classifications). Les traits pointillés
correspondent aux distributions sans erreurs de mesure.

Fonction de probabilité pour estimer la contamination d’un traceur

Afin d’obtenir la contamination d’un traceur (c = ca + cb ; voir équation (4.3)), nous
devons d’abord exprimer la fonction de probabilité des paramètres de contamination in-
trinsèque ca et cb.

Pour la suite, nous supposons que : (1) connaître t̂i est nécessaire et suffisant pour
obtenir ti, de telle sorte que P

(
ti | t̂i, θ

)
= P

(
ti | t̂i

)
où θ comprend tous les autres

paramètres libres ; et (2) P(t̂i) est relativement constante dans l’intervalle défini par les
erreurs de mesure, en sorte que P(t̂i | ti) ∝ P(ti | t̂i)P(t̂i) ∝ P(ti | t̂i) (cela signifie que
nous supposons proportionnelles la probabilité d’observer une valeur de traceur pour une
cible donnée en sachant la valeur intrinsèque avec celle de déterminer la valeur intrinsèque
en sachant la valeur observée).

Dans ce contexte, la probabilité pour une cible i d’être observée au-dessus de la valeur
de seuil tcut combine maintenant : (1) la probabilité que i soit effectivement classifiée
comme étant a par le traceur t, et (2) la probabilité que la mesure ti soit observée au-
dessus de tcut en prenant en compte les erreurs de mesure. Cela s’exprime par :

P(ti, t̂i > tcut | ca, cb, pa) =

∫ +∞

tcut

P(ti, t̂i | ca, cb, pa) dt̂i

=

∫ +∞

tcut

P
(
ti | t̂i, ca, cb, pa

)
P
(
t̂i | ca, cb, pa

)
dt̂i
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=

∫ +∞

tcut

P
(
ti | t̂i

)
P
(
t̂i | ca, cb, pa

)
dt̂i

∝

∫ +∞

tcut

P
(
t̂i | ti

)
P
(
t̂i | ca, cb, pa

)
dt̂i

= P (ti > tcut)× pa

= (1− fi)× pa (4.5)

et P
(
ti, t̂i < tcut | ca, cb, pa

)
= pb × fi ; avec pa exprimé par l’équation (4.1), pb = 1 − pa,

et fi exprimé par l’équation (4.4).
In fine, en utilisant les équations (4.1) et (4.2), nous obtenons :

P(ti | ca, cb, pa) =

∫ +∞

−∞

P(ti, t̂i | ca, cb, pa) dt̂i

= P
(
ti, t̂i > tcut | ca, cb, pa

)
+ P

(
ti, t̂i < tcut | ca, cb, pa

)

= pa × (1− fi) + pb × fi

= pa ×
(

(1− ca)× (1− fi) + ca × fi

)

+ (1− pa)×
(

cb × (1− fi) + (1− cb)× fi

)

(4.6)

ce qui peut être compris comme P (i ∈ a, ti | ca, pa) + P (i ∈ b, ti | cb, pa).
En réalité, nous l’avons dit, nous n’avons pas directement accès à l’information réelle

des populations a et b. La contamination ne peut donc pas être directement déterminée
par rapport à la vérité, mais seulement par l’utilisation d’un traceur de référence tref,
pouvant lui-même être imprécis. Ainsi, pa et pb (1− pa), qui ne peuvent plus être estimés
directement, peuvent être déduit de tref par :

pa ≡ P
(
i ∈ a, trefi | cref

a , pref
a

)

= pref
a ×

(
(1− cref

a )× (1− f ref
i ) + cref

a × f ref
i

)
(4.7)

et

pb ≡ P
(
i ∈ b, trefi | cref

b , pref
a

)

= (1− pref
a )×

(
cref
b × (1− f ref

i ) + (1− cref
b )× f ref

i

)
(4.8)

où pref
a , la fraction de cibles appartenant réellement à la catégorie a, doit être supposée a

priori étant donné que le traceur de référence peut être bruité.
Par conséquent, l’équation (4.6) devient :

P
(
ti, t

ref
i | ca, cb, c

ref
a , cref

b , pref
a

)
=

pref
a

(

(1− cref
a )(1− f ref

i ) + cref
a f ref

i

)(

(1− ca)(1− fi) + ca fi

)

+ (1− pref
a )
(

(1− cref
b ) f ref

i + cref
b (1− f ref

i )
)(

(1− cb) fi + cb (1− fi)
)

(4.9)

Cette équation est générale et prend en compte la contamination éventuelle du traceur
de référence. Dans un premier temps, nous allons admettre que tref est un traceur parfait,
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signifiant que cref
a = cref

b = 0. Nous discutons de cette supposition dans la Section 8.1.
L’équation (4.9) peut ainsi se réduire à :

P
(
ti, t

ref
i | ca, cb, p

ref
a

)
= pref

a (1− f ref
i )
(

(1− ca)(1− fi) + ca fi

)

+ (1− pref
a ) f ref

i

(

(1− cb) fi + cb (1− fi)
)

(4.10)

Nous estimons les paramètres de contaminations ca et cb du traceur t, par rapport au
traceur de référence tref, en maximisant la fonction de probabilité de notre modèle :

L(ca, cb, p
ref
a | {ti}, {t

ref
i }) ∝

∏

i

P
(
ti, t

ref
i | ca, cb, p

ref
a

)
(4.11)

Finalement, comme détaillé par l’équation (4.3), et en prenant en compte les erreurs
de mesure, la contamination du traceur t s’exprime par :

c = ca + cb

=
Nb

Na
cb +

Na

N b
ca

=
(1− pref

a )N
∑

(1− fi)
cb +

pref
a N
∑

fi
ca (4.12)

4.1.2 Développement mathématique de la fonction de probabilité
du modèle

Nous présentons ici un développement purement mathématique de la fonction de pro-
babilité du modèle statistique à deux populations de SNe Ia. N’étant contraint par aucune
approximation au préalable, nous obtenons ainsi un développement généralisé de la fonc-
tion présentée par l’équation (4.11).

Posons k = {a ; b}, une variable discrète décrivant les deux populations de SNe Ia, et
admettons que t est un traceur continu de ces deux populations. Par définition, si t est un
traceur parfait, la distinction entre les deux catégories peut être totalement déterminée
par la valeur intrinsèque prise par t pour une SN Ia cible i, disons t̂i, et par une valeur de
seuil, disons tcut. Cela introduit la fonction de « marche » (ou de Heaviside) qui s’exprime,
dans le cas parfait, par :

PT

(
t̂i | ki

)
=







U(tcut, tmax) si ki = a

U(tmin, tcut) si ki = b
(4.13)

avec U représentant une distribution uniforme, et (tmin, tmax) correspondant à des limites
du traceur t. Ces limites n’ont aucune influence sur la probabilité elle-même, l’objec-
tif étant simplement d’encadrer l’ensemble des valeurs pouvant être prises par t̂i. Pour
simplifier la normalisation de cette probabilité, nous définissons ces limites de telle sorte
qu’elles soient symétriques par rapport tcut, c’est-à-dire tcut − tmin = tmax − tcut.

En réalité, nous étudions des traceurs imparfaits de ces deux populations. Il est donc
possible de trouver t̂i < tcut bien que ki = a ; et inversement t̂i > tcut tandis que ki = b.
Cela s’explique par l’introduction d’un paramètre de contamination pour chacune des
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deux populations, ca et cb, pouvant varier entre 0 et 1 et définis par la fraction de mesures
erronées de k par t. Statistiquement, la contamination s’introduit par une combinaison
des distributions uniformes :

PT

(
t̂i | ki, ca, cb

)
=

{

(1− ca)U(tcut, tmax) + ca U(tmin, tcut) si ki = a

(1− cb)U(tmin, tcut) + cb U(tcut, tmax) si ki = b
(4.14)

En pratique, les valeurs de t̂i sont mesurées avec des incertitudes. Ainsi, les cas de
mauvaise classification observés par le traceur peuvent être causées par ces erreurs de
mesures, en plus de la contamination intrinsèque. La probabilité conditionnelle de la
mesure ti avec une erreur δti normalement distribuée s’exprime par :

PM

(
ti | t̂i

)
= N (ti ; t̂i, δti) (4.15)

avec N représentant une distribution normale standard.
Nous introduisons enfin un prior sur k comme étant la probabilité d’appartenir à la

population a ou b :

PK (ki | pa) =







pa si ki = a

1− pa si ki = b
(4.16)

avec pa correspondant à la fraction de SNe Ia appartenant réellement à la population a
dans l’échantillon.

En combinant ensemble ces probabilités, la fonction de probabilité du modèle est
définie par :

L (ca, cb, pa | {ti}) =
∏

i

∑

ki=a,b

∫

PM

(
ti | t̂i

)
PT

(
t̂i | ki, ca, cb

)
PK (ki | pa) dt̂i

=
∏

i

∑

ki=a,b

PM ⊗ PT (ti | ki, ca, cb)PK (ki | pa) (4.17)

Étant donné que PT est exprimée uniquement au moyen de distributions uniformes,
le produit de convolution PM ⊗ PT peut explicitement être exprimé par :

PM ⊗ PT (ti | ki, ca, cb) =
{(

1− ca
)(
1− FT (tcut ; ti, δti)

)
+ ca FT (tcut ; ti, δti) si ki = a

(
1− cb

)
FT (tcut ; ti, δti) + cb

(
1− FT (tcut ; ti, δti)

)
si ki = b

(4.18)

avec FT (tcut ; ti, δti) correspondant à la fonction de distribution cumulée (CDF) de la
distribution gaussienne de moyenne ti et de déviation standard δti. Remarquons que pour
introduire la CDF, nous admettons que tmin ≪ ti ≪ tmax, ce qui est valable car les limites
(tmin, tmax) peuvent être choisies arbitrairement. Pour la suite, nous simplifions la notation
de cette CDF par FT (tcut ; ti, δti) = fi. Ainsi, le produit de convolution devient :

PM ⊗ PT (ti | ki, ca, cb) =

{(
1− ca

)(
1− fi

)
+ ca fi si ki = a

(
1− cb

)
fi + cb

(
1− fi

)
si ki = b

(4.19)
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Finalement, la fonction de probabilité du modèle s’exprime par :

L (ca, cb, pa | {ti}) =
∏

i

[

pa

((
1− ca

)(
1− fi

)
+ ca fi

)

+
(

1− pa

)((
1− cb

)
fi + cb

(
1− fi

))
]

(4.20)

ce qui peut être compris comme le produit, pour toutes les cibles i, des probabilités
PI (i ∈ a, ti | ca, pa) + PI (i ∈ bti | cb, pa).

L’équation (4.20) modélise la corrélation entre le traceur t et la variable discrète k. En
réalité, nous n’avons pas directement accès à l’information k. La fonction de vraisemblance
ne peut donc pas être directement déterminée à partir de la vérité, mais uniquement
à partir d’un traceur dit de référence, pouvant lui-même être contaminé, auquel nous
comparons un traceur de comparaison. Dans ce contexte, PK (ki | pa), à laquelle nous
n’avons plus accès directement, est déduite du traceur de référence par :

PK

(
ki, t

ref
i | cref

a , cref
b , pref

a

)

=







PI

(
i ∈ a, trefi | cref

a , pref
a

)
si ki = a

PI

(
i ∈ b, trefi | cref

b , pref
a

)
si ki = b

=







pref
a

((
1− cref

a

) (
1− f ref

i

)
+ cref

a f ref
i

)

si ki = a
(

1− pref
a

)((
1− cref

b

)
f ref
i + cref

b

(
1− f ref

i

))

si ki = b
(4.21)

où pref
a , la fraction de cibles appartenant réellement à la catégorie a, doit être supposée a

priori, étant donné que le traceur de référence peut être bruité.
Par conséquent, l’équation (4.20) devient :

L
(
ca, cb, c

ref
a , cref

b , pref
a | {ti}, {t

ref
i }
)
=

∏

i

[

pref
a ×

((
1− ca

)(
1− fi

)
+ ca fi

)

×
((

1− cref
a

)(
1− f ref

i

)
+ cref

a f ref
i

)

+
(

1− pref
a

)

×
((

1− cb
)
fi + cb

(
1− fi

))

×
((

1− cref
b

)
f ref
i + cref

b

(
1− f ref

i

))
]

(4.22)

Dans un premier temps, nous supposons que le traceur de référence est un traceur
parfait, c’est-à-dire cref

a = cref
b = 0. Cependant, comme cela reste un indicateur mesuré,

il peut donc être bruité par des erreurs de mesure. La fonction de probabilité de notre
modèle se réduit donc à :

L
(
ca, cb, p

ref
a | {ti}, {t

ref
i }
)
=
∏

i

[

pref
a

(
1− f ref

i

)((
1− ca

)(
1− fi

)
+ ca fi

)

+
(
1− pref

a

)
f ref
i

((
1− cb

)
fi + cb

(
1− fi

))
]

(4.23)

Cela permet de valider l’équation (4.11), présentée dans la Section 4.1.1. Nous pou-
vons donc estimer les paramètres de contamination ca et cb d’un traceur t par rapport à
un traceur de référence tref en maximisant la fonction de probabilité exprimée par l’équa-
tion (4.23), pour finir par estimer la contamination c de t par l’équation (4.12).
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4.2 Algorithme

Nous présentons dans cette Section la méthode adoptée pour remplir l’objectif énoncé
dans la Section précédente, à savoir estimer la contamination d’un traceur par rapport à
un traceur de référence.

4.2.1 Maximisation de la fonction de probabilité

Comme décrit dans la Section 4.1.1, nous définissons la contamination d’un traceur par
c = ca+cb, c’est-à-dire la somme de deux paramètres de contamination propres à chacune
des deux populations a et b. Pour évaluer ces deux paramètres, l’équation (4.12) nous
amène d’abord à devoir estimer les deux paramètres de contamination intrinsèque ca et
cb. Cela est possible en maximisant la fonction de probabilité établie dans la Section 4.1.2.
Pour rappel, dans un premier temps, nous admettons que le traceur de référence est par-
fait, soit cref

a = cref
b = 0. Nous allons donc commencer par utiliser l’équation (4.23), réduite

aux deux paramètres libres ca et cb, plutôt que l’équation généralisée (4.22) (l’utilisation
de cette dernière est discutée dans la Section 8.1).

Afin de maximiser la fonction de probabilité de notre modèle statistique, nous avons
choisi d’utiliser une méthode de Monte Carlo par chaînes de Markov (en anglais Markov
Chain Monte Carlo, MCMC). Les méthodes MCMC ont pour but d’échantillonner un
modèle à partir de distributions de probabilité.

L’objectif général des méthodes Monte Carlo est de générer aléatoirement m échan-
tillons de n paramètres – {θji }i∈[0;n],j∈[0;m] – à partir de la fonction de vraisemblance de
ces paramètres :

L(θj | D) ∝ P(θj)P(D | θj) (4.24)

avec θj représentant le vecteur de paramètres du j-ième échantillon, D le vecteur de
données, P(θj) le prior sur les paramètres et P(D | θj) la densité de probabilité a
posteriori. Nous pouvons ensuite estimer la moyenne et la variance des paramètres à
partir des échantillons générés par l’algorithme.

Une chaîne de Markov, associée aux procédures Monte Carlo, est une méthode systé-
matique de génération aléatoire des échantillons, où chaque étape de tirage des paramètres
dépend de l’étape précédente de manière probabiliste, créant ainsi des dépendances entre
les échantillons. Une chaîne est aussi communément appelée « marcheur aléatoire ».

Dans le cadre de la maximisation d’une fonction de vraisemblance, l’idée générale
d’une méthode MCMC suit le processus suivant :

1. initialisation des paramètres {θ0i }i∈[0;n], correspondant à la création manuelle (par
l’utilisateur) du premier échantillon ;

2. le j-ième échantillon des paramètres {θji }i∈[0;n] est généré aléatoirement de telle
sorte que la valeur prise par la fonction de vraisemblance pour l’échantillon j soit
supérieure à celle en j − 1, soit L(θj | D) > L(θj−1 | D) ;

3. et ainsi de suite jusqu’à l’obtention de j = m échantillons.

En admettant que l’algorithme soit capable de converger et que m soit suffisamment
grand, la chaîne de Markov va ainsi explorer l’espace des paramètres jusqu’à trouver
un équilibre autour de la valeur maximale possiblement atteignable par la fonction de
vraisemblance. Les méthodes MCMC étant dérivées des procédures Monte Carlo, nous
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pouvons finalement extraire les posteriors des paramètres du modèle par la moyenne et
la variance des échantillons.

Les méthodes MCMC sont très sensibles aux valeurs initiales que nous donnons aux
paramètres. Pour pouvoir converger, l’algorithme aura généralement besoin d’une phase
« d’échauffement » (en anglais warm-up ou burn-in). Lors de cette phase, le marcheur
aléatoire va explorer grossièrement l’espace des paramètres afin de réduire son champ de
recherche, puis explorer plus finement la zone ainsi définie. Pour extraire des posteriors
cohérents, il est d’usage de ne pas prendre en compte les échantillons d’échauffement.

Notons aussi que le pas de recherche 2 du marcheur aléatoire a une importance cruciale.
En effet, si le pas est trop grand, soit l’algorithme n’arrivera pas à converger (car il
n’arrivera pas à se stabiliser autour des « bonnes » valeurs des paramètres), soit les
posteriors extraits des échantillons seront incohérents (avec probablement des variances
excessivement grandes). À l’inverse, si le pas est trop petit, l’algorithme ne progressera
que très lentement. Il aura donc besoin d’un nombre excessif d’échantillons pour pouvoir
converger, ce qui n’est optimal ni en temps de calcul, ni en espace mémoire occupée. Un
phénomène de maximum local 3 peut aussi apparaître avec un pas trop petit.

Enfin il peut être intéressant d’exécuter l’algorithme MCMC pour plusieurs chaînes. La
génération des échantillons étant aléatoire, le marcheur prendra un chemin différent pour
chaque nouvelle chaîne. Par conséquent, l’espace des paramètres sera plus précisément et
plus exhaustivement exploré.

Il existe aujourd’hui un grand nombre d’algorithmes basés sur les méthodes MCMC,
qui diffèrent principalement par leur manière de construire les chaînes de Markov. Chaque
algorithme a été développé dans le but de répondre le plus efficacement possible à des
applications spécifiques. La méthode retenue pour ce travail est proposée par Goodman et
Weare (2010, GW10 ci-après). Il s’agit de la méthode MCMC implémentée dans emcee,
le paquet Python que nous avons choisie d’employer pour remplir notre objectif (voir
Section 4.2.2).

L’algorithme proposé par GW10, officiellement nommé « stretch move », introduit des
dépendances supplémentaires dans la génération des échantillons par des relations inter-
chaînes explorant l’espace des paramètres simultanément. Pour l marcheurs aléatoires, m
échantillons de n paramètres, le processus de cette méthode MCMC devient :

1. initialisation des paramètres {kθ0i }i∈[0;n],k∈[0;l], correspondant à la création manuelle
(par l’utilisateur) des l premiers échantillons (ces échantillons originaux peuvent
être, ou non, identiques pour toutes les chaînes k) ;

2. le j-ième échantillon des paramètres {kθji }i∈[0;n] du k-ième marcheur est généré
aléatoirement de telle sorte que la valeur prise par la fonction de vraisemblance
pour cet échantillon j et ce marcheur k soit supérieure à celle en l’échantillon j−1
pour un autre marcheur arbitraire k′, soit L(kθj | D) > L(k

′

θj−1 | D) ;

3. l’étape (2.) est répétée pour l’ensemble des l chaînes,

4. et ainsi de suite jusqu’à j = m échantillons pour chacune des k = l chaînes.

2. Le pas de recherche correspond à l’écart entre les valeurs des paramètres de deux échantillons
consécutifs.

3. Un maximum local apparaît lorsque l’algorithme MCMC se stabilise autour d’une valeur qui n’est
pas le vrai maximum de la fonction de vraisemblance pour tout l’espace des paramètres.
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Cet algorithme atteint la stabilisation des marcheurs beaucoup plus rapidement qu’un
MCMC classique 4. Il présente aussi l’avantage de faire progresser simultanément plusieurs
marcheurs.

Enfin, il est possible de parallèliser l’algorithme stretch move en séparant l’ensemble
des marcheurs en deux sous-ensemble, disons (0)S = {kθji }i∈[0;n],j∈[0;m],k∈[0;l/2] et (1)S =

{kθji }i∈[0;n],j∈[0;m],k∈[l/2+1;l]. Dans ce contexte, les étapes (2.) et (3.) de la procédure sont
redéfinies ainsi :

1. idem ;

2. les j-ièmes échantillons des paramètres {kθji }i∈[0;n],k∈[0;l/2] des marcheurs du sous-
ensemble (0)S sont générés aléatoirement simultanément de telle sorte que les va-
leurs prises par la fonction de vraisemblance pour ces échantillons soient supérieures
à celles obtenues pour des échantillons j − 1 provenant arbitrairement de chaînes
du sous-ensemble (1)S, soit L((0)θj | D) > L((1)θj−1 | D) ;

3. ensuite, les j-ièmes échantillons des paramètres {kθji }i∈[0;n],k∈[l/2+1;l] des marcheurs
du sous-ensemble (1)S sont générés aléatoirement simultanément de telle sorte que
les valeurs prises par la fonction de vraisemblance pour ces échantillons soient
supérieures à celles obtenues pour des échantillons j provenant arbitrairement de
chaînes du sous-ensemble (0)S, soit L((1)θj | D) > L((0)θj | D) ;

4. et ainsi de suite jusqu’à j = m échantillons pour chacune des k = l chaînes.

Notons que l’étape (2.) utilise les échantillons j − 1 du sous-ensemble (1)S, tandis que
l’étape (3.) se base sur les échantillons j du sous-ensemble (0)S, nouvellement créés par
l’étape (2.). Cette méthode possède des performances similaires à l’algorithme stretch
move de base, en terme de rapidité de convergence, mais devient plus puissant et rapide
d’exécution par sa parallèlisation.

4.2.2 Implémentation dans Python

La programmation de cet algorithme a été réalisée dans le langage Python. Nous
utilisons les librairies standard de traitement de données : numpy, scipy, pandas et
matplotlib. Pour maximiser notre fonction de probabilité, nous avons choisi d’utiliser le
paquet emcee (Foreman-Mackey et al. 2013) 5, qui propose une implémentation, dans le
même langage, de la méthode MCMC d’échantillonage proposée par Goodman et Weare
(2010) (voir Section 4.2.1). Nous avons développé un paquet Python permettant de créer
facilement un échantillonneur avec tous les outils de emcee, publiquement disponible 6.

L’instanciation de l’échantillonneur du modèle statistique par emcee est réalisée par
la classe EnsembleSampler. La création d’un objet de cette classe ne nécessite que trois
arguments :

nwalkers : le nombre de chaînes/marcheurs désiré ;

ndim : la dimension de l’espace des paramètres (qui correspond au nombre de para-
mètres libres) ;

4. L’algorithme MCMC le plus commun est Metropolis-Hastings (Metropolis et al. 1953 ; Hastings
1970)

5. https://emcee.readthedocs.io

6. https://github.com/MickaelRigault/mcsample
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log_prob_fn : le logarithme naturel de la fonction de probabilité a posteriori étant
donné un échantillon de paramètres.

Notons que emcee impose un nombre minimum de chaînes, égal à deux fois la dimension
de l’espace des paramètres (soit nwalkers > 2× ndim).

Dans le cas d’un seul traceur dont nous devons estimer la contamination par rapport
à un traceur de référence, notre espace des paramètres se limite dans un premier temps à
deux paramètres : ca et cb (voir Section 4.1 ; dans le cas le plus général, la dimension de
l’espace des paramètres est égale à quatre en ajoutant les paramètres de contamination du
traceur de référence cref

a et cref
b , voir Section 8.1). Nous avons choisi de prendre le nombre

minimal de chaînes autorisé par emcee, correspondant à quatre marcheurs.
Appliqué à la maximisation d’une fonction de vraisemblance, la fonction de probabilité

que nous donnons à EnsembleSampler est composée de : (1) la fonction de vraisemblance
étudiée, et (2) les éventuels priors à imposer aux paramètres. Notre fonction de vraisem-
blance est définie par l’équation (4.23). Quant aux priors, nous savons que nos paramètres
de contamination varient entre 0 et 1. Cela revient à imposer une distribution de proba-
bilité uniforme à ca et cb :

P (cx) =







1 si cx ∈ [0 ; 1]

0 sinon
pour x = {a ; b} (4.25)

ce choix étant justifié par le fait que nous donnons à EnsembleSampler le logarithme
naturel des fonctions de probabilité. Ainsi :

log
(
P (cx)

)
=







0 si cx ∈ [0 ; 1]

−∞ sinon
pour x = {a ; b} (4.26)

ce qui ne permet la convergence de l’algorithme qu’aux valeurs acceptées par ca et cb.
La fonction donnée à EnsembleSampler est donc définie par :

log_prob_fn = L
(
ca, cb, | ti, δti, tcut, t

ref
i , δtrefi , trefcut

)
+ log

(
P (ca)

)
+ log

(
P (cb)

)
(4.27)

Une fois l’instance de l’échantillonneur créée, nous pouvons lancer le processus MCMC
par la méthode sample. Cette fonction nécessite de donner le ou les échantillons initiaux :
initial_state. Le nombre d’échantillons à fournir est égal au nombre de chaînes confi-
guré, chaque échantillon contenant les valeurs initiales à donner aux paramètres libres de
la fonction de vraisemblance. Dans notre cas, nous donnons systématiquement 0,5 comme
valeur initiale pour les deux paramètres ca et cb pour toutes les chaînes 7

Un argument important de la méthode sample est le nombre d’échantillons à générer
par le MCMC : iterations 8. Nous avons choisi d’exécuter une phase de warm-up de
1000 étapes (qui ne seront pas conservées pour estimer les posteriors de nos paramètres),
suivie d’un échantillonnage de 5000 étapes.

7. emcee (v.3.0.2) ne converge pas lorsque nous donnons exactement les mêmes valeurs initiales à
toutes les chaînes (étant donné les dépendances inter-chaînes, voir Section 4.2.1). Nous appliquons donc
un facteur tiré aléatoirement de la distribution normale N (1 ; 0,01) à chacune des valeurs initiales.

8. Ce paramètre est optionnel (v.3.0.2), mais par défaut configuré à 1, ce qui n’a que peu d’intérêt.
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Enfin, comme présenté plus tôt (voir Section 3.2), nous disposons de plusieurs traceurs
environnementaux. Dans le but d’optimiser la vitesse d’exécution de notre algorithme,
nous avons décidé d’exécuter cette procédure simultanément pour l’ensemble des traceurs
dont nous disposons. Par conséquent, les nombres de paramètres et de chaînes sont multi-
pliés par le nombre de traceurs, la fonction donnée à EnsembleSampler est la somme des
log_prob_fn (définie par l’équation (4.27)) obtenues pour chaque traceur indépendam-
ment (notons log_prob_fn(t)), et l’échantillon initial contiendra systématiquement 0,5
pour tous les paramètres ca et cb pour toutes les chaînes et tous les traceurs. Les nombres
d’étapes restent inchangés, c’est-à-dire que tous les paramètres seront échauffés sur 1000
étapes, puis échantillonnés sur 5000 étapes. Nous discutons de l’ensemble de ces choix
dans la Section 4.3.3.

Pour résumer (notons Nt le nombre de traceurs) :
— ndim : 2×Nt

— nwalkers : 2× ndim

— log_prob_fn :
∑

t log_prob_fn(t)
— initial_state : [0,5 ; · · · ; 0,5

︸ ︷︷ ︸

ndim fois

]

— iterations : 1000 (échauffement) + 5000 (échantillonnage)
Pour extraire le posterior des paramètres ca et cb pour chacun des traceurs, nous

récupérons les valeurs contenant 16%, 50% et 84% des échantillons de l’ensemble des
marcheurs (correspondant à la médiane et l’écart à 1σ), respectivement p16, p50 et p84
propres à chaque paramètre. Cela nous permet d’obtenir une estimation des paramètres
du traceur t tel que :

ctx = p50
+(p84 − p50)
−(p50 − p16)

pour x = {a ; b} (4.28)

Enfin, la contamination des traceurs est obtenue avec l’équation (4.12).

4.3 Validation et tests

Dans cette section, nous procédons à la validation du modèle statistique présenté dans
la Section 4.1 et de son algorithme développé dans la Section précédente. En complément,
nous discutons des choix effectués pour l’échantillonnage de nos paramètres en testant de
l’impact des différents arguments de l’algorithme.

4.3.1 Création d’une simulation

Afin de pouvoir valider notre modèle statistique, nous avons développé une simulation
générant aléatoirement deux populations a et b de N cibles quelconques {i}i∈[0;N ], dont les
proportions sont fixées par pa (Na = paN et Nb = (1− pa)N), et qui diffèrent en moyenne
d’une quantité q par la valeur γ0. Nous commençons par générer les {qi}i∈[0;N ] par :

— une loi de distribution normale centrée sur γ0/2 et d’écart-type σ0 pour les Na

cibles de la population a : N (γ0/2 ; σ0),
— une loi de distribution normale centrée sur −γ0/2 et d’écart-type σ0 pour les Nb

cibles de la population b : N (−γ0/2 ; σ0).
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Table 4.1 – Valeur des paramètres comme définis dans la Section 4.3.1 pour une simulation
avec un traceur de référence et quatre traceurs de comparaison différemment contaminés.

Nt = 4

N pa γ0 σ0 tlim c1a c1b c2a c2b c3a c3b c4a c4b δtmin δtmax

400 0,5 1 0,5 1 0 0 0,15 0,25 0,4 0 0,5 0,5 0 0,3

Ensuite, nous générons les données du traceur de référence {trefi }i∈[0;N ], qui définit la
vraie classification des cibles, par une loi de distribution uniforme symétrique ; bornée
par −tlim et 0 pour la population b : U(−tlim ; 0) ; et par 0 et tlim pour la population a :
U(0 ; tlim). La valeur de seuil trefcut est donc naturellement située à 0. Nous discutons de
l’impact de la distribution des données dans la Section 4.3.3.

Enfin nous générons les données des Nt traceurs de comparaison {tji}i∈[0;N ],j∈[0;Nt] en
commençant par les tirer aléatoirement des mêmes distributions que pour le traceur de
référence. Puis nous générons de la contamination pour ces traceurs à partir de leurs
paramètres de contamination propres, {cja}j∈[0;Nt] et {cjb}j∈[0;Nt], en inversant le signe des
tji d’une sélection aléatoire de cibles de la population a (de proportion cjaNa) ; de même
pour les cibles de la population b (de proportion cjbNb) ; et ce pour chacun des traceurs de
comparaison. Notons que la valeur prise par tji est moins importante que sa probabilité
fi (voir Section 4.1) d’être en dessous de la valeur de seuil tjcut, systématiquement égale
à 0. En d’autres termes, le choix des fonctions de distribution des données ne possède pas
d’impact significatif sur nos résultats (voir Section 4.3.3).

Pour simuler les erreurs de mesure, nous générons aléatoirement des incertitudes pour
chaque cible et chaque traceur (y compris le traceur de référence) {δtji}i∈[0;N ],j∈{ref;[0;Nt]}

par une loi uniforme, bornée par δtjmin et δtjmax, propre à chaque traceur j (à nouveau, le
choix arbitraire de cette distribution est sans influence significative sur les résultats, voir
Section 4.3.3). Puis nous générons à nouveau les données des différents traceurs en tirant
aléatoirement chaque donnée i par une loi normale centrée sur tji définis précédemment
et d’écart-type δtji : N (tji ; δt

j
i ).

Pour tester notre modèle, nous avons choisi de simuler un traceur de référence avec
quatre traceurs de comparaison. Les valeurs données aux paramètres de simulation sont
présentées dans la Table 4.1 (tlim, δtmin et δtmax identiques pour l’ensemble des traceurs).
Nous avons choisi les valeurs de contaminations afin d’explorer différents cas possibles :
un traceur parfait, un traceur avec des contaminations non nulles et non symétriques,
un traceur distinguant parfaitement une population et très contaminé pour l’autre, et un
dernier incapable de distinguer les deux population.

Les données générées sont illustrées dans la Figures 4.6, où nous présentons la corréla-
tion qui existe entre le traceur de référence et les quatre traceurs de comparaison dans les
cas de mesures parfaites et bruitées. Cette figure met en évidence l’impact des erreurs de
mesure sur la classification des cibles (voir Section 4.1.1). Cela est particulièrement visible
avec la corrélation entre le traceur de référence, que nous avons configuré comme étant
parfait (cref

a = cref
b = 0), et le traceur de comparaison parfait (c0a = c0b = 0) : certaines

cibles sont mal classifiées du fait des incertitudes de mesure (dans le graphique de mesures
bruitées le plus haut, points situés dans les quadrants « faux a » et « faux b », tandis que
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celui de gauche n’en admet aucun).

4.3.2 Validation du modèle

Pour valider notre modèle statistique, l’objectif est de retrouver, par notre algorithme,
les valeurs des paramètres de contamination ca et cb, configurées dans la Table 4.1 pour
générer la simulation, pour l’ensemble des traceurs de comparaison par rapport au traceur
de référence.

Les données simulées que nous donnons à notre algorithme sont composées, pour cha-
cun des traceurs, dans un premier temps, des mesures parfaites (c’est-à-dire sans erreurs
de mesure), puis des mesures bruitées, associées à leur incertitude. La valeur de seuil, qui
sert à distinguer les deux populations, est systématiquement fixée à 0 par le processus de
génération des données, voir Section 4.3.1). Enfin, dans un premier temps, nous fixons à 0
dans l’algorithme la contamination du traceur de référence (nous discutons de ce dernier
point en Section 8.1.

Nous exécutons l’algorithme, d’abord pour les mesures parfaites, puis avec les mesures
bruitées, en suivant la configuration présentée en Section 4.2.2. Comme exposé dans la
Section 4.1, nous devons supposer une valeur pour le paramètre pref

a . Nous commençons
par fixer pref

a = 50% (en supposant qu’aucune population n’est favorisée par rapport à
l’autre), et nous discutons de ce choix dans la Section 4.3.3.

Le résultat de l’échantillonnage des paramètres de contamination pour chacun des
traceurs est présenté dans la Figure 4.7. Nous observons dans celle-ci que l’algorithme a
convergé, car les chaînes fluctuent autour de leur valeur finale 9. Cela induit une distribu-
tion gaussienne 10 des échantillons des paramètres (représentée par l’histogramme à droite
de chaque chaîne).

Les posteriors sont résumés dans la Table 4.2, obtenus en suivant la procédure donnée
par l’équation (4.28) pour les paramètres de contamination de l’ensemble des traceurs
de comparaison. Nous rappelons dans ce tableaux les valeurs initiales ayant servies à
la configuration de la simulation et représentant l’objectif à atteindre pour valider le
modèle. Nous présentons ensuite les résultats de l’algorithme pour les mesures parfaites
et les mesures bruitées.

Remarquons que les valeurs estimées par l’algorithme sont très proches des valeurs
initiales attendues dans les deux cas (mesures parfaites et bruitées). Nous pouvons aussi
le constater visuellement dans la Figure 4.7 avec les valeurs initiales contenues dans l’écart
à un sigma autour de la médiane des échantillons (représentées par les traits pointillés
noirs ou blancs à l’intérieur des zones transparentes respectivement oranges ou bleus,
superposées aux histogrammes) 11.

Nous avons choisi les traceurs de comparaison de telle sorte que nous explorions plu-
sieurs cas possibles afin de tester la robustesse de notre l’algorithme. Cela nous permet
de considérer notre modèle statistique et son algorithme d’échantillonnage valides.

9. Par application de notre algorithme sur quatre traceurs, nous obtenons un échantillonnage de
2× 4× 2× 5000 = 80000 itérations (voir Section 4.2.2).

10. Les paramètres de contamination ne pouvant varier qu’entre 0 et 1, ceux qui tendent vers ces limites
possèdent une distribution plus proche d’une loi log-normale.

11. Nous remarquons que le fait d’estimer les posteriors par la médiane et les percentiles à 16% et 84%
des chaînes provoque une sur-évaluation de la médiane dans les cas de contaminations nulles, causée par
les valeurs limites de la contamination (entre 0 et 1).
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é
‘b
’

c
1

a
= 0%

c
1

b
= 0%

mesures parfaites mesures bruitées
T
ra
ce
u
r
(t

2
)

t
2

cut

c
la
ss
ifi
é
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Figure 4.6 – Corrélation entre un traceur de référence parfait (crefa = crefb = 0) et quatre
traceurs de comparaison pour des données simulées. La génération des données est présentée
en Section 4.3.1. Dans chaque rangée, le graphique de gauche présente la corrélation pour des
mesures parfaites (sans erreurs de mesure). Les valeurs des paramètres de contamination cja et
cjb, associés au traceur tj , sont précisées dans les quadrants correspondants. La couleur des points
indique la vraie catégorie des cibles : bleus pour la population a, orange pour la population b.
La ligne grise verticale correspond à la valeur de seuil du traceur de référence, trefcut, tandis que
celle horizontale représente la valeur de seuil du traceur correspondant, tjcut. Le graphique du
milieu, similaire à celui de gauche, présente la corrélation pour des mesures bruitées (avec erreurs
de mesure). L’histogramme à droite présente la distribution des données bruitées dans chaque
quadrant délimité par les valeurs de seuil. Les traits pointillés montrent les distributions dans le
cas de mesures parfaites.
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Figure 4.7 – Échantillonage des paramètres de contamination des quatre traceurs simulés
(voir Section 4.3.1), obtenu par l’algorithme présenté en Section 4.2 étant données les mesures
parfaites (colonne de gauche) et bruitées (colonne de droite). L’histogramme à droite de chaque
chaîne présente la distribution des échantillons. Le trait plein entouré d’une zone transparente
correspond à la médiane de la chaîne avec son écart à un sigma, tandis que le trait pointillé
représente la valeur initiale de la simulation (voir Table 4.2).
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Table 4.2 – Valeurs des paramètres de contamination ca et cb, en pourcents, propres à
chacun des quatre traceurs simulés : (1) à l’initialisation de la simulation (voir Section 4.3.1) ;
(2) estimées par l’algorithme (voir Section 4.2) étant données les mesures parfaites ; (3) estimées
par l’algorithme étant données les mesures bruitées.

paramètres c1a c1b c2a c2b c3a c3b c4a c4b

simulation 0,0 0,0 15,0 25,0 40,0 0,0 50,0 50,0

mesures parfaites 0,4+0,6
−0,3 0,4+0,7

−0,3 15,1+2,7
−2,4 25,1+2,7

−2,8 40,0+3,6
−3,4 0,3+0,7

−0,3 50,2+3,5
−3,7 50,0+3,4

−3,6

mesures bruitées 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,3

−0,7 15,0+2,8
−2,8 26,7+3,8

−3,5 40,6+3,9
−4,1 1,1+1,3

−0,8 50,1+4,0
−4,2 49,8+4,0

−4,0

4.3.3 Discussion des choix de l’algorithme

Nous discutons dans cette Section de l’impact des différents choix faits lors du dé-
veloppement de l’algorithme (voir Section 4.2.2). Pour cela, nous allons faire varier les
paramètres concernés et appliquer l’algorithme sur les données simulées, générées en Sec-
tion 4.3.1.

Les posteriors des paramètres de contamination pour chacun des traceurs sont résumés
dans la Table 4.3 pour les différentes configurations présentées ci-dessous.

nwalkers

Nous avons choisi de limiter le nombre chaînes au minimum imposé par emcee (2 ×
ndim). Dans le cas de quatre traceurs de comparaison, la dimension de l’espace des para-
mètres est égale à 8. Le nombre de chaînes minimum correspond au double de ce nombre,
soit 16. Pour tester l’influence de ce paramètre, nous avons choisi d’exécuter l’algorithme
pour 80 et 8000 chaînes, et de comparer les résultats avec la configuration initiale.

Nous jouons aussi sur le paramètre iterations afin de conserver le même nombre
d’échantillons final que pour la validation du modèle, soit 80000 (voir Figure 4.7). Ainsi,
le nombre d’étape d’échantillonnage sera de 80000/nwalkers, soit 1000 et 10. Enfin, nous
conservons le même nombre d’étapes d’échauffement que pour la validation, soit 1000, afin
de limiter les changements éventuels dans les résultats uniquement au nombre de chaînes.

Nous remarquons dans la Table 4.3 qu’il n’y a aucune différence significative dans ces
résultats (médiane et écart à un sigma similaires, voire identiques, entre les différentes
configurations). Cependant, le nombre d’étapes d’échauffements n’étant pas modifié, le
temps de calcul augmente avec le nombre de marcheurs (pour 8000 chaînes, soit 500 fois
plus que le nombre minimum, l’algorithme prend ∼ 80 fois plus de temps pour s’exécuter).

Afin d’optimiser le temps de calcul, sans observer de différences dans les résultats,
nous conservons donc un nombre de chaînes minimum (2× ndim).

initial_state

Nous avons choisi de donner à l’algorithme 0,5 comme valeur initiale pour tous les
paramètres de contamination, quel que soit le traceur 12. Cela correspond à la valeur
centrale dans l’intervalle de définition de ces paramètres.

12. Voir note 7 (page 84).
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Table 4.3 – Estimation des paramètres de contamination ca et cb (en pourcents) pour l’en-
semble des traceurs de comparaison générés par simulation comme décrit en Section 4.3.1. Nous
exécutons notre algorithme pour plusieurs configurations présentées en Section 4.3.3 sur les me-
sures bruitées des données simulées. La Table rappelle les valeurs données à l’initialisation de
la simulation, puis présente les résultats obtenus en faisant varier certains paramètres de l’algo-
rithme : nwalkers, initial_state, iterations et la distribution des données intrinsèques de
l’échantillon.

paramètres c1a c1b c2a c2b c3a c3b c4a c4b

simulation 0,0 0,0 15,0 25,0 40,0 0,0 50,0 50,0

nwalkers =

16 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,3

−0,7 15,0+2,8
−2,8 26,7+3,8

−3,5 40,6+3,9
−4,1 1,1+1,3

−0,8 50,1+4,0
−4,2 49,8+4,0

−4,0

80 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,4

−0,8 14,8+3,1
−2,7 27,2+3,8

−3,7 40,6+3,8
−4,1 0,9+1,2

−0,7 50,0+3,9
−4,0 49,8+4,2

−4,1

8000 1,4+1,4
−0,9 1,0+1,4

−0,7 14,9+3,0
−2,8 27,0+3,9

−3,6 40,5+3,9
−3,8 0,9+1,2

−0,7 49,9+4,1
−3,9 49,8+4,0

−4,0

initial_state =

[0,5 ; · · · ; 0,5
︸ ︷︷ ︸

ndim fois

] 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,3

−0,7 15,0+2,8
−2,8 26,7+3,8

−3,5 40,6+3,9
−4,1 1,1+1,3

−0,8 50,1+4,0
−4,2 49,8+4,0

−4,0

[0,0001 ; · · · ; 0,0001
︸ ︷︷ ︸

ndim fois

] 1,4+1,5
−0,9 1,0+1,4

−0,7 14,9+3,1
−2,8 26,8+4,2

−3,7 40,6+3,9
−3,9 0,9+1,3

−0,6 50,2+4,1
−4,0 50,0+3,9

−4,1

U(0 ; 1 ; ndim) 1,5+1,9
−1,0 1,1+1,9

−0,8 14,8+3,4
−2,9 27,6+5,3

−3,9 39,3+4,6
−8,1 1,2+1,9

−0,9 49,3+4,2
−5,0 49,8+3,9

−4,3

U(0 ; 1 ; (nwalkers ; ndim)) 1,3+1,2
−0,8 1,0+1,4

−0,7 14,8+3,1
−2,8 26,9+3,8

−3,5 40,6+3,7
−3,6 0,9+1,3

−0,7 50,2+4,0
−4,2 49,9+4,0

−4,0

iterations =

1000 + 5000 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,3

−0,7 15,0+2,8
−2,8 26,7+3,8

−3,5 40,6+3,9
−4,1 1,1+1,3

−0,8 50,1+4,0
−4,2 49,8+4,0

−4,0

0 + 2000 2,0+6,1
−1,2 1,4+3,0

−1,1 16,2+14,9
−3,5 27,3+5,1

−4,4 40,3+6,0
−4,4 1,4+5,0

−1,1 51,3+10,8
−4,3 51,9+7,8

−5,2

500 + 2000 1,5+3,0
−1,0 1,9+14,9

−1,5 16,7+7,1
−3,8 28,2+8,3

−4,3 40,7+4,8
−4,7 1,8+4,3

−1,4 50,8+5,7
−4,9 51,3+12,1

−4,9

1000 + 1 4,9+2,4
−1,9 4,9+2,3

−2,4 25,5+1,8
−3,8 30,0+3,4

−5,1 29,8+2,0
−3,4 5,4+2,0

−3,6 41,4+3,6
−2,1 22,1+2,4

−1,3

1000 + 2500 1,6+2,1
−1,0 1,3+2,7

−0,9 14,7+3,1
−2,8 27,8+4,7

−3,9 40,7+4,4
−3,8 1,1+1,5

−0,8 50,0+4,4
−4,2 51,9+5,7

−4,8

Distribution des données :

2× Uniformes 1,4+1,3
−0,9 1,0+1,3

−0,7 15,0+2,8
−2,8 26,7+3,8

−3,5 40,6+3,9
−4,1 1,1+1,3

−0,8 50,1+4,0
−4,2 49,8+4,0

−4,0

2× Gaussiennes 0,7+1,0
−0,5 1,1+1,3

−0,7 16,7+3,3
−3,0 27,7+3,7

−3,7 40,5+4,3
−3,9 0,7+1,0

−0,5 48,3+4,1
−3,9 47,7+3,7

−3,9
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Nous pouvons tester l’influence de ce paramètre en changeant les valeurs de l’état ini-
tial. Ainsi, nous exécutons l’algorithme pour trois configurations différentes en donnant à
initial_state : (1) un vecteur contenant 0,0001 pour chaque paramètre de contamina-
tion afin de tester une valeur limite 13 ; (2) un vecteur de ndim valeurs tirées aléatoirement
par une loi uniforme entre 0 et 1 : U(0 ; 1 ; ndim) ; (3) une matrice nwalkers × ndim de
valeurs aléatoires (même loi uniforme) afin de donner des valeurs initiales différentes entre
les chaînes : U(0 ; 1 ; (nwalkers ; ndim)).

A partir des résultats obtenus (voir Table 4.3), nous n’observons pas d’impact significa-
tif sur les posteriors. Cependant, en répétant l’opération plusieurs fois, nous remarquons,
pour les deux premières configurations alternatives, que l’algorithme ne réussit pas tou-
jours à converger, ou présente un maximum local 14 pour l’un ou plusieurs des paramètres,
ce qui a pour conséquence de fausser l’estimation de ces paramètres (par exemple, l’esti-
mation de c3a pour initial_state = U(0 ; 1 ;ndim) présente un écart inférieur à un sigma
deux fois plus élevé que la valeur obtenue dans toutes les autres configurations, signe de
la présence d’un maximum local).

Afin de limiter les risques dans l’estimation des paramètres de contamination, et ne
reconnaissant aucun intérêt majeur pour la troisième configuration, nous conservons donc
celle donnée en Section 4.2.2 (vecteur contenant 0,5 pour tous les paramètres libres).

iterations

Ensuite, nous pouvons tester l’impact du nombre d’échantillons qui vont être générés
par l’algorithme. Ce nombre possède deux attributs : l’échauffement et l’échantillonnage.

Nous commençons par exécuter l’algorithme pour plusieurs nombres d’étapes d’échauf-
fement : 0 (c’est-à-dire sans échauffement) et 500, en appliquant dans les deux cas un même
nombre d’étapes d’échantillonnage : 2000 (cela nous permet d’obtenir des posteriors co-
hérents, tout en observant quantitativement les éventuelles différences).

Nous observons, dans le cas sans échauffements, la présence systématique de maxi-
mums locaux dans les marcheurs obtenus, ce qui a pour conséquences de déplacer légè-
rement la médiane et d’augmenter l’écart à un sigma (voir Table 4.3). Après plusieurs
exécutions, nous remarquons que, même avec un échauffement de 500 étapes, certains
maximums sont aléatoirement présents dans plusieurs occurrences.

Pour limiter les risques de présence de ces maximums locaux, nous avons choisi d’ap-
pliquer un nombre d’étapes d’échauffement de 1000.

Puis nous testons le nombre d’étapes d’échantillonnage : 1 et 2500. La première confi-
guration nous montre un cas extrême : les posteriors, fortement sous-échantillonnés, sont
totalement aberrants. Nous ne remarquons pas de différences significatives entre les ré-
sultats pour 2500 et 5000 étapes d’échantillonnage (voir Table 4.3), mis à part une légère
diminution de l’écart à un sigma avec l’augmentation de ce nombre.

In fine, nous choisissons d’échantillonner sur 5000 étapes pour obtenir une estimation
des paramètres plus fiable, sans observer de perte de temps de calcul importante.

13. La valeur 0 étant exclu par le prior définis par l’équation (4.25).
14. Voir note 3 (page 82). En pratique, un maximum local est mis en évidence par la présence d’un

deuxième mode dans la distribution des échantillons d’une chaîne, généralement avec une amplitude plus
faible que pour le mode principal.
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Distribution des données

Dans la Section 4.3.1, nous avons choisi de générer les données de notre échantillon de
validation par deux lois uniformes (de chaque côté de la valeur de seuil). Nous pouvons
étudier l’impact de ce choix en testant d’autres lois de génération aléatoire de données.

Dans la Table 4.3, nous reportons les résultats obtenus avec les deux lois uniformes
(méthode de base), puis en utilisant deux lois gaussiennes avec une fonction de densité
exprimée par :

f(x ; µ−, σ−, µ+, σ+) = 0,5×N (x ; µ−, σ−) + 0,5×N (x ; µ+, σ+) (4.29)

avec (µ− ; σ−) = (−0,5 ; 0,2) et (µ+ ; σ+) = (0,5 ; 0,2).
Après plusieurs tests sur l’impact des valeurs de (µ− ; σ−) et (µ+ ; σ+), et en testant

avec d’autres lois de distribution, nous observons que les résultats ne dépendent pas de la
distribution des données intrinsèques de l’échantillon.

De manière similaire, en appliquant différentes lois de distribution pour le tirage des
erreurs de mesure, nous observons à nouveau que les résultats ne dépendent pas du choix
réalisé.

Ces constats sont justifiés par le fait que notre algorithme reconstruit les contamina-
tions des distributions intrinsèques des données (libérées des erreurs de mesure), réduisant
le problème à une distinction binaire par rapport à la valeur de seuil 15.

Fraction de la population a

Comme exposé dans la Section 4.1, nous devons supposer a priori une valeur de la
fraction de cibles appartenant à la population a. Dans cette étude, nous fixons pref

a = 50%
dans notre algorithme (voir Section 6.1). Ce choix suggère qu’aucune population n’est
favorisée.

Nous pouvons tester l’influence de ce choix en faisant varier la fraction de cibles appar-
tenant réellement à la population a dans notre simulation (correspondant au paramètre pa
dans la Table 4.1). Pour cela, nous reproduisons la procédure de création de l’échantillon
de validation (voir Section 4.3.1), en faisant varier le paramètre pa ∈ [0,05 ; 0,95], tout en
conservant les mêmes paramètres de traceurs de comparaison.

Nous appliquons ensuite notre modèle sur les différents échantillons ainsi générés en
fixant systématiquement pref

a = 50% dans notre algorithme. Nous illustrons l’impact de la
fraction naturelle pa sur l’estimation des paramètres de contamination dans la Figure 4.8.

À partir de ces tests, nous observons qualitativement que la dérivation des paramètres
de contamination ca et cb n’est pas affectée par le choix de fixer, dans notre algorithme,
pref
a = 50% (biais < 1σ), tant que la vraie fraction de cibles appartenant dans la nature à

la population a reste comprise entre 25% et 75%.

15. En d’autres termes, l’information utilisée est l’appartenance d’une mesure à l’une ou l’autre popu-
lation, non la position de cette mesure par rapport à la valeur de seuil.
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Figure 4.8 – Corrélation entre la somme des paramètres de contamination ca et cb (et
leur incertitude) estimés par notre algorithme (en fixant pref

a = 50%) et la fraction de cibles
appartenant réellement à la population a dans la simulation (valeurs du paramètre pa données à
la simulation pour générer les données intrinsèques, voir Section 4.3.3). La couleur des marqueurs
indiquent le traceur de comparaison (comme indiqué dans la légende). Les lignes horizontales
correspondent aux valeurs de contamination données à la simulation.
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Chapitre 5

Création de l’échantillon de données

Dans cette thèse, nous étudions les relations entre les propriétés des Supernovae de
Type Ia et celles de leur environnement galactique. Nous travaillons pour cela sur un
échantillon de SNe Ia provenant de la collaboration The Nearby Supernova factory (SN-
factory). Les traceurs environnementaux seront, quant à eux, mesurés à partir de données
provenant des catalogues The Sloan Digital Sky Survey (SDSS) et Panoramic Survey Te-
lescope And Rapid Response System (Pan-STARRS1 ou PS1) pour la photométrie ; et de
SNfactory pour la spectroscopie.

Nous présentons dans ce chapitre la composition de notre échantillon d’étude, en
commençant par décrire les propriétés des SNe Ia de SNfactory en Section 5.1. Puis
nous présentons les données relatives aux traceurs de l’environnement et les méthodes de
mesures employées pour ceux-ci dans la Section 5.2.
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5.1 Échantillon de SNe Ia

Nous décrivons dans cette Section l’échantillon de 110 SNe Ia sur lesquelles nous
travaillons dans cette thèse. Les cibles proviennent de la collaboration internationale The
Nearby Supernova factory.

5.1.1 The Nearby Supernova factory

La collaboration The Nearby Supernova factory (SNfactory ; Aldering et al. 2002) a
été fondée en 2001 après la découverte de l’expansion accélérée de l’Univers (Riess et al.
1998 ; Perlmutter et al. 1999), avec pour objectif d’analyser en détail les SNe Ia proches.
Ce groupe est initialement composé de membres américains (LBNL, Berkeley, Californie ;
Yale University, New Hampshire) et français (LPNHE, Paris ; CRAL et IPNL, Lyon),
enrichis depuis 2010 de membres allemands (Bonn Universität, Bonn ; Max Plank für
Astrophysik, Garching) et chinois (Tsinghua university, Pékin).

Les SNe Ia étudiées par SNfactory ont plusieurs origines :
— 2005–2008 : le sondage Palomar-QUEST (Baltay et al. 2007 ; Andrews et al. 2008 ;

Djorgovski et al. 2008), partie intégrante de la collaboration SNfactory, utilisait la
caméra QUEST de 112 capteurs CCD avec un champ de vue de 9,4 deg2, montée
sur le télescope de 1,2m de l’Observatoire de Palomar (Californie, États-Unis) ;

— Depuis 2010 : un accord de coopération avec Palomar Transient Factory 1 (PTF ;
Law et al. 2009 ; Rau et al. 2009 ; Grillmair et al. 2010) a permis de suivre, sous
conditions, les SNe Ia découvertes par ce sondage ;

— Depuis 2012 : le sondage La Silla-QUEST Variablity Survey 2 (LSQ ; Hadjiyska
et al. 2012), issu de la mise à jour et du déménagement de la caméra QUEST
sur le télescope Schmidt de 1 m de l’observatoire de La Silla (Chili), a rejoint la
collaboration SNfactory ;

— enfin, les SNe Ia « publiques » d’origines diverses.
SNfactory a adopté une méthodologie de recherche des Supernovae « non ciblée ».

Cela consiste à balayer le ciel de manière systématique à la recherche de ces objets à
la fréquence rare (typiquement de l’ordre d’une SN, tout type confondu, par siècle par
galaxie) 3. Cette méthode a aussi été employée par les sondages à grands décalage vers
le rouge (z, redshifts) comme The Sloan Digital Sky Survey (SDSS), SuperNova Legacy
Survey (SNLS) et récemment The Dark Energy Survey (DES).

La première observation spectroscopique d’un objet est généralement suffisante pour
déterminer sa nature exacte, contrairement au « typage » photométrique qui nécessite
des mesures dans plusieurs bandes dans une gamme de longueurs d’onde suffisamment
étendu pour pouvoir obtenir un résultat exploitable 4. Pour certains cas, le typage des

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

2. https://hep.yale.edu/research/la-silla-quest-variablity-survey

3. La méthode opposée, « ciblée », consiste à concentrer la recherche sur les amas de galaxies connus.
En effet, un grand nombre de galaxies dans le champ de vue augmente la probabilité d’observer des SNe.
Cependant, cela introduit un biais de sélection environnemental, car ces groupes de galaxies présentent peu
de formation stellaire. Cela induit un environnement âgé, pas nécessairement représentatif globalement
dans l’Univers. Cette stratégie a notamment été adoptée par la collaboration CfA (Hicken et al. 2009).

4. Le « typage » par la photométrie est en général moins fiable que la spectroscopie car nous ne
mesurons pas directement les éléments constitutifs de l’objet observé. Cependant, les mesures photo-
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Figure 5.1 – Courbes de lumières (magnitude mesurée en fonction du temps) de 248 SNe Ia
observées par SNfactory synthétisées dans les trois filtres B, V et R (respectivement de haut en
bas). Les points correspondent aux mesures photométriques tandis que les courbes représentent
les ajustements SALT2. Figure de Copin (2013).

objets étudiés par SNfactory a déjà été effectué par une autre équipe pour les SNe Ia
publiques (Astronomer’s telegram – Atel – et Central Bureau for Astronomical Telegrams
– BAT).

Si un objet est classifié comme étant une SN Ia, le choix de le suivre ou non est basé sur
plusieurs critères. Comme nous l’avons vu en Section 2.2.2, pour obtenir une observation
de supernova de qualité, il est préférable de disposer d’un nombre suffisant de points de
mesures, dont au moins un proche du maximum de luminosité, et si possible avant. La
collaboration favorise donc les SNe Ia détectées avant ce maximum et dont la position
dans le ciel permettra leur suivi sur plusieurs dizaines de jours. Ce dernier critère rejette
notamment les SNe dont l’observation sera rendue impossible par la présence future de la
Lune, ou par une position à venir trop près de l’horizon. De plus, la collaboration favorise
les SNe Ia dans une gamme de décalage vers le rouge de 0.01 < z < 0.1.

Depuis 2004 et jusqu’en 2013, SNfactory a suivi plus de 271 SNe Ia (avec au moins 5
époques différentes), a observé 645 SNe Ia au moins une fois et a classifié spectroscopi-
quement 1364 objets dont plus de 1000 Supernovae (tous types confondus) (Copin 2013).
Nous présentons dans la Figure 5.1 une compilation de courbes de lumières synthétisées
par SNfactory dans les trois filtres B, V et R.

métriques sont plus facilement accessibles que celles spectroscopiques, qui demandent plus de moyens
observationnels (Möller et de Boissière 2020)
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5.1.2 Description de l’échantillon de SNe Ia

Chaque SN Ia suivie par SNfactory dispose généralement de ∼ 13 spectres mesurés
à des époques différentes de l’évolution de ces objets, dont le premier est obtenu en
moyenne trois jours avant le maximum de luminosité. Des mesures supplémentaires sont
effectuées un an après l’explosion, comme « références finales », afin de pouvoir soustraire
la luminosité émise par l’environnement stellaire de la galaxie hôte.

L’identification de la galaxie hôte des SNe est généralement réalisée au moyen de la
méthode Directional Light Radius (DLR ; Sullivan et al. 2006 ; Gupta et al. 2016). Pour
résumer, un candidat hôte est défini par la galaxie la plus proche de la SN ciblée à partir
de sa distance elliptique effective, obtenue en employant le paquet sep 5 6 (Barbary 2016).
Si la SN est située à moins de 3 fois le rayon elliptique de la galaxie, et si leur décalage
vers le rouge coïncident, alors le candidat est associé à la supernova comme hôte. Les
associations de la majorité des SNe Ia de SNfactory avec leur hôte sont indiquées dans
Childress et al. (2013b), les candidats provenant du catalogue SDSS (DR9, Ahn et al.
2012).

Sur les 271 SNe observées et suivies par SNfactory, 198 possèdent des données spectro-
photométriques suffisantes pour leurs courbes de lumière et sont associées à une galaxie
hôte avec un décalage vers le rouge mesuré par spectroscopie. Ensuite, nous nous limitons
à une gamme de décalages vers le rouge de 0,02 < z < 0,08. Cela est nécessaire pour
nous permettre de mesurer certaines propriétés de l’environnement local autour des SNe
(notamment les flux des raies Hα, voir Section 5.2.1). Les critères de qualité d’ajustement
de courbes de lumière suggérés par Guy et al. (2010) sont pris en compte.

Nous rejetons les cas pour lesquels les images des galaxies hôtes dans les bandes pho-
tométriques g et i (nécessaires pour l’estimation de la masse stellaire, voir Section 5.2.3)
sont contaminées par la luminosité des SNe Ia.

De plus, les SNe Ia considérées comme étant trop particulières sont exclues, car esti-
mées comme étant non représentatives dans l’étude des effets environnementaux sur les
SNe Ia « normales ».

Enfin, nous rejetons les SNe Ia pour lesquelles nous n’avons pas accès à l’ensemble des
images SDSS et PS1 requises (voir Sections 5.2.2 et 5.2.4) ou aux rayons contenant 50%
et 90% du flux Petrosian (nécessaires pour la classification de la morphologie des galaxies
hôtes, voir Section 5.2.5).

Cela réduit l’échantillon de SNe Ia à 110 cibles pour lesquelles nous allons pouvoir
mesurer l’ensemble des traceurs environnementaux (l’ensemble des critères des sélection
et leur impact sur l’échantillon sont résumé dans la Table 5.1). Nous présentons la dis-
tribution des paramètres de décalage vers le rouge (z), d’étirement temporel (x1) et de
couleur (c), mesurés sur notre échantillon, dans la Figure 5.2.

5.2 Mesures de l’environnement des SNe Ia

Nous présentons dans cette Section les méthodes qui nous permettent de quantifier
les propriétés galactiques exposées en Section 3.1.1. À partir de ces mesures, nous ob-
tenons des traceurs environnementaux identiques ou similaires à ceux présentés dans la

5. https://sep.readthedocs.io

6. Le paquet sep correspond à l’implémentation de Sextractor (Bertin et Arnouts 1996) dans Python.
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Table 5.1 – Critères de sélection de notre échantillon de SNe Ia provenant de SNfactory (voir
Section 5.1.1).

Critère de sélection Nb de SNe Ia

SNfactory 271

données spectro-photo + hôte 198/271

0,02 < z < 0,08 160/198

flux g et i (hôtes) 147/160

SNe Ia « normales » 141/147

images SDSS + PS1 et rayons Petrosian 110/141

Total 110
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Figure 5.2 – Distribution des paramètres de décalage vers le rouge (z, à gauche), d’étirement
temporel (x1, au milieu) et de couleur (c, à droite), mesurés sur notre échantillon de 110 SNe Ia
provenant de SNfactory.

Section 3.2.2. Ces indicateurs sont purement galactiques et indépendants des SNe Ia.

5.2.1 Taux de formation stellaire spécifique spectroscopique

En plus d’observer des SNe Ia, SNfactory est la première collaboration à faire des me-
sures spectroscopiques de l’environnement immédiat des SNe, au moyen du spectrographe
à champ intégral SuperNova Integral Field Spectrograph (SNIFS ; Lantz et al. 2004). SNIFS
est installé au sommet du mont Mauna Kea, sur le télescope de 2,2 mètres de l’Univer-
sité de Hawaï (Hawaï, États-Unis). Cet instrument permet d’acquérir des données 3D de
l’environnement : un « cube » est constitué de deux dimensions spatiales (x, y) et d’une
dimension spectral (λ). Le champ de vue de SNIFS est de 6,4′′ × 6,4′′, divisé en une grille
de 15× 15 « spaxel » (spatial picture element).

Le spectrographe, à double canal B−R, couvre simultanément les plages de longueurs
d’ondes de 3200− 5200Å et 5100− 10 000Å avec une résolution de largeur à mi-hauteur
(full width at half maximum, FWHM) de 6,6Å et 7,5Å respectivement.

La réduction des données des cubes (x, y, λ) est résumée dans Aldering et al. (2006)
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et mise à jour par Scalzo et al. (2010). Un aperçu de la calibration des flux est développé
par Pereira et al. (2013), basée sur l’extinction atmosphérique dérivée par Buton et al.
(2013).

L’extraction du spectre local de l’environnement galactique des SNe Ia de notre échan-
tillon est développée dans Rigault et al. (2013) et résumée dans Rigault et al. (2020). Dans
un premier temps, à partir des spectres de références finaux (voir Section 5.1.2), le spectre
du ciel est modélisé et soustrait aux cubes en l’admettant uniforme dans le champ de vue
de SNIFS. Ensuite, le spectre de l’environnement est extrait dans un rayon de 1 kpc projeté
autour de la position des SNe Ia.

Comme nous l’avons présenté en Section 3.1.1, nous pouvons estimer le taux de forma-
tion stellaire (stellar formation rate, SFR) à partir des paramètres physiques constituant
les synthèses de populations stellaires (SPS) en ajustant la distribution spectrale d’énergie
(SED) sur le spectre de l’environnement mesuré.

Cependant, nous utilisons dans cette étude une méthode alternative, plus adaptée dans
notre contexte, comprenant une analyse locale de l’environnement galactique.

La calibration des indicateurs du SFR a été intensivement étudiée au cours des der-
nières décennies (voir par exemple la revue détaillée de Kennicutt et Evans 2012). Entre
autres, les raies d’émission Hα sont l’un des indicateurs traditionnellement les plus utilisés
(Kennicutt 1998).

Les étoiles massives (> 20M⊙) sont capables de générer des quantités importantes de
photons ultra-violets à haute énergie, qui vont ioniser les gaz environnants. Les cascades
de recombinaison de l’hydrogène ainsi ionisé produisent des raies d’émission, notamment
dans la série de Balmer avec les raies d’émission Hα (dans le vide, λHα = 656,5 nm). De
plus, les étoiles massives ont une durée de vie courte, et leur capacité à produire un flux
de photons ionisants décroît très rapidement (typiquement deux ordres de grandeur en
∼ 10Mans). Ainsi, la présence de gaz d’hydrogène ionisé est un indicateur d’étoiles jeunes
(< 100Mans), et donc de formation d’étoiles (Calzetti 2013).

La méthodologie pour mesurer la luminosité des raies d’émission Hα des spectres a
d’abord employée une version personnalisée de University of Lyon Spectroscopic analysis
Software 7 (ULySS ; Koleva et al. 2008, 2009). Cet outil permet de prendre en compte
les raies d’absorption générées par les populations stellaires (notamment sous les raies
d’émission Hα). Nous illustrons un exemple d’application de ULySS sur un spectre issu
de SNIFS dans la Figure 5.3. Puis, dans le but d’obtenir la distribution complète des
posteriors des paramètres ajustés pour modéliser les spectres mesurés, la méthode a évolué
vers un ajustement MCMC 8 en utilisant le paquet emcee (v.2.1.0 ; Foreman-Mackey et
al. 2013) 9. Tous les détails liés à l’ajustement sont donnés dans Rigault et al. (2020).

La luminosité des raies d’émission Hα (L(Hα)), obtenue après la modélisation du
spectre, est ensuite convertie en taux de formation stellaire, en utilisant la relation de
calibration de Calzetti (Calzetti 2013), par :

SFR(Hα) = 5,45.10−42 × L(Hα)[erg s−1] (5.1)

Cette équation combine la relation entre la luminosité des raies d’émission Hα et le
taux de photons ionisés (Osterbrock et Ferland 2006) avec la relation entre les taux de

7. http://ulyss.univ-lyon1.fr

8. Pour plus de détails sur les méthodes MCMC, voir Section 4.2.1
9. https://emcee.readthedocs.io
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Figure 5.3 – En haut à gauche : moyenne des spectres mesurés à l’intérieur du rayon projeté
de 1 kpc autour de la position de la SN Ia nommée SNF20060512-001 pour 21 cubes acquis par
SNIFS (ligne verte). L’ajustement réalisé par ULySS de ce spectre est représenté par la somme des
contributions du continuum stellaire (ligne rouge) et des raies d’émission du gaz (ligne magenta).
En bas : les trois graphiques correspondent aux zooms sur les régions spectrales, respectivement
de gauche à droite, des raies [OII] (λλ = 3726, 3728Å), des structures stellaires autour de 4000 Å
et des complexes Hα [NII] (λλ = 6548, 6584Å) + [SII] (λλ = 6716, 6731Å). En haut à droite :
image reconstruite d’un cube de référence final, avec la position de la SN Ia représentée par
l’étoile blanche, et le cercle blanc correspondant au rayon de 1 kpc projeté autour de celle-ci. La
couleur illustre la luminosité surfacique des raies Hα. Figure de Rigault et al. (2013).

formation stellaire et de photons ionisés dans le cadre d’une fonction de masse initiale de
Kroupa (Kroupa 2001).

En convertissant la distribution complète du posterior de flux Hα, nous obtenons ainsi
un échantillonnage du SFR de l’environnement dans un rayon projeté de 1 kpc autour de
la position des SNe Ia.

Enfin, le taux de formation stellaire spécifique (sSFR) est obtenu par le ratio entre
le SFR et la masse stellaire contenu dans le même rayon d’étude autour de la position
des SNe Ia (la mesure de la masse stellaire est détaillée dans la Section 5.2.3). Ainsi, le
sSFR peut être assimilé à la fraction de jeunes étoiles dans un rayon d’étude donné de
l’environnement galactique.

Nous utilisons les estimations du sSFR local (1 kpc, lsSFR) dérivées des mesures spec-
troscopique faites par Rigault et al. (2020). Dans la suite, nous appelons ce traceur le
« lsSFR spectroscopique » (ou lsSFR-spec).
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5.2.2 Couleur de l’environnement stellaire

La couleur de l’environnement stellaire est généralement tracée par le ratio entre les
flux mesurés dans deux bandes photométriques différentes (correspondant à une différence
de magnitude, voir Section 3.2.2). Ces flux doivent systématiquement être rapportés au
référentiel au repos de manière à être comparables entre eux.

Mesures photométriques

Pour extraire les traceurs photométriques, nous utilisons les images calibrées provenant
du sondage Sloan Digital Sky Survey 10 (SDSS-DR12 ; Alam et al. 2015).

La collaboration SDSS met à disposition publiquement des cartes de l’Univers, avec
des images dans cinq couleurs optiques pour un tiers du ciel, et des spectres pour plus
de trois millions d’objets astronomiques. SDSS a commencé ses observations du ciel en
2000. Ses opérations ont évolué à travers plusieurs phases : SDSS-I (2000 - 2005), SDSS-II
(2005 - 2008), SDSS-III (2008 - 2014), SDSS-IV (2014 - 2020) et SDSS-V (2020 - auj.).

SDSS utilise un télescope grand angle de 2,5 m situé à l’observatoire d’Apache Point
(Nouveau-Mexique, États-Unis). L’imagerie est effectuée au moyen de 30 capteurs CCD,
possédant chacun une résolution de 2048×2048 pixels (totalisant environ 120 mégapixels).
SDSS utilise cinq filtres optiques, nommés u, g, r, i et z, localisés autour des longueurs
d’onde effectives 3608, 4672, 6141, 7457 et 8922Å respectivement.

Les données prises par SDSS sont entièrement publiques. Nous accédons aux images
par le service d’archives en ligne fourni par la collaboration 11, en indiquant simplement
les coordonnées de nos SNe Ia cibles. Ces images sont largement utilisées dans les études
astrophysiques ; elles ont subi un étalonnage homogène et le ciel a été soustrait. Les
fichiers sont de type .fits (Flexible Image Transport System, FITS), téléchargés sous
forme compressée. Les images sont ensuite importées dans Python en utilisant le paquet
astropy

12. Un exemple de ces fichiers est illustré par la Figure 5.4.
Pour mesurer les flux émis par l’environnement local des SNe Ia et leur incertitude,

nous utilisons la méthode sum_circle du paquet sep
13 (Barbary 2016). Afin de pou-

voir comparer nos estimations de la marche de magnitude avec celles des études pré-
cédentes, nous mesurons les flux dans des rayons d’ouverture circulaires projetés de
X = {1 ; 1,5 ; 3} kpc. Ces rayons sont convertis, en utilisant les fonctions de astropy,
d’abord en arcsecondes en fonction du décalage vers le rouge des cibles et des paramètres
cosmologiques choisis 14, puis en pixels à partir des informations World Coordinate System
(WCS) propres à chaque image.

Enfin, les mesures obtenues en [counts], fc, sont converties en [erg s−1 Å−1 cm−2], fλ,
pour chaque bande SDSS ugriz par l’équation suivante 15 :

fλ = fc ×
10−0,4×(2,406+mAB0)

λeff

(5.2)

10. https://www.sdss.org/

11. https://dr12.sdss.org/fields

12. https://www.astropy.org/

13. https://sep.readthedocs.io v1.10
14. Dans le module astropy.cosmology, nous choisissons d’employer le modèle cosmologique Planck15

(Planck Collaboration et al. 2016).
15. https://www.sdss.org/dr12/algorithms/fluxcal/
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Figure 5.4 – Images provenant de SDSS pour une SN Ia quelconque (SN2006ob, z = 0,0582,
représentée par le marqueur en forme d’étoile) dans les cinq filtres proposés u, g, r, i et z (comme
indiqué sur chaque image). La dernière image (en bas à droite) correspond à la combinaison RGB
des filtres i, r, g. Le graphique en haut montre la bande de transmission associée à chaque filtre
ugriz.
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du ciel, rayon 3 kpc

Figure 5.5 – Image provenant de SDSS dans le filtre g après soustraction des sources détectées
par sep pour la même SN Ia que pour la Figure 5.4 (représentée par le marqueur en forme
d’étoile). Les zones blanches montrent la soustraction des sources détectées par sep. Les cercles
noirs correspondent à 500 mesures du ciel dans un rayon projeté de 3 kpc à des positions aléatoires
du fond de l’image (c’est-à-dire hors sources).

avec mAB0, correspondant au point zéro des magnitudes AB, égale à 22,5mag pour les
bandes gri, à 22,46mag pour la bande u et à 22,52mag pour la bande z ; et λeff étant la
longueur d’onde effective des filtres. Cette relation est basée sur la calibration réalisée par
Padmanabhan et al. (2008).

Afin de tester la précision de la soustraction du fond provenant du ciel dans ces images,
nous mesurons le flux émis par le fond dans chaque image. Pour cela, nous réalisons 500
mesures indépendantes à des positions aléatoires ne contenant aucune source détectée en
masquant les pixels capturés par la méthode extract du paquet sep. Nous montrons un
exemple pour une image et une cible quelconque dans la Figure 5.5.

Théoriquement, l’histogramme des niveaux du bruit de fond normalisé, calculé par
le ratio entre les mesures de flux et les incertitudes de celles-ci, doit correspondre à une
distribution normale standard N (0, 1) (cela correspond, en anglais, à une « pull distribu-
tion »). Cependant, nous observons régulièrement que la moyenne de cette distribution
est légèrement supérieure à 0, correspondant à une correction du fond imprécise ; et une
dispersion plus large que l’unité, signifiant une incertitude de niveau du fond sous-évaluée.
Nous présentons dans la Figure 5.6 un exemple de cette observation dans les cinq filtres
pour une cible quelconque.

Par conséquent, nous apportons une correction sur chacune de nos mesures photomé-
triques locales : (1) en soustrayant la médiane des distributions du fond que nous mesurons
dans chaque image et chaque rayon d’ouverture étudié ; et (2) en ajustant l’incertitude des
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Figure 5.6 – Distribution des niveaux du bruit de fond normalisé provenant de 500 mesures
aléatoires du ciel dans les images SDSS des filtres ugriz pour la même SN Ia que pour la
Figure 5.4. Au-dessus de chaque graphique sont indiqués la moyenne, la médiane, l’écart-type et
la déviation normalisée absolue de la médiane (nMAD) de la distribution associée. La courbe en
trait plein représente une distribution normale standard centrée en 0 et d’écart-type 1, tandis
que celle en trait pointillé correspond à une distribution centrée sur la médiane du bruit de fond
et d’écart-type égale au nMAD.

mesures par la déviation normalisée absolue de la médiane (normalized median absolute
deviation, nMAD) des niveaux du fond.

Par ailleurs, la collaboration SDSS a réalisé des études approfondies sur la luminosité
émise globalement par les galaxies (par exemple en prenant en compte les objets qui se
chevauchent, en anglais deblending overlapping objects). Ainsi, pour obtenir les mesures
photométriques globales, nous les récupérons directement depuis le catalogue de SDSS,
les galaxies hôtes des SNe Ia ayant été identifiées plus tôt (voir Section 5.1.2).

Enfin, l’ensemble des mesures photométriques (aussi bien locales que globales) sont cor-
rigées de l’absorption de poussière de la Voie Lactée en utilisant la librairie extinction 16.
Nous employons pour cela la loi de couleur 17 de Fitzpatrick (1999) avec RV = 3,1 et la
carte d’extinction de Schlegel et al. (1998).

Distribution spectrale d’énergie et corrections K

Afin de pouvoir comparer les propriétés environnementales dérivées des mesures pho-
tométriques de galaxies situées à différents décalages vers le rouge (redshift, z), leurs flux
lumineux doivent être corrigés de l’effet causé par le décalage vers le rouge, pour les rap-
porter à un référentiel commun, nommé le « référentiel de repos » (en anglais, rest-frame,
correspondant à z = 0). Ces corrections sont communément appelées « corrections K » 18

(Oke et Sandage 1968 ; Kinney et al. 1996 ; Hogg et al. 2002).
Nous pouvons obtenir ces corrections en ajustant la distribution spectrale d’énergie

16. http://extinction.readthedocs.io/

17. Nous appelons une « loi de couleur » (ou « loi d’extinction ») la caractérisation en longueur d’onde
des effets de l’extinction interstellaire (due, par exemple, à l’absorption ou la dispersion de la lumière par
la poussière interstellaire). Cette loi est souvent caractérisée par le paramètre RV = A(V )/E(B − V ),
correspondant au ratio entre l’extinction totale dans la bande V et l’excès de couleur B − V .

18. Il s’agit de modéliser le spectre de l’objet étudié, et d’estimer ce que nous aurions dû mesurer sans
décalage vers le rouge.
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(SED) des environnements galactiques étudiés (Blanton et Roweis 2007). Il s’agit de la
relation entre la densité de flux et la longueur d’onde. Cela correspond ainsi à une recons-
truction du spectre émis par un objet à partir des mesures photométriques observées à
travers la bande-passante des filtres utilisés.

Dans le but de reproduire les observations faites dans Jones et al. (2018), nous avons
choisi de réaliser l’ajustement de la SED en utilisant LePHARE

19 (Arnouts et al. 1999 ;
Ilbert et al. 2006 ; Arnouts et Ilbert 2011), dont nous avons développé une implémentation
dans Python par le paquet pylephare, disponible publiquement 20.

L’initialisation de LePHARE commence par la création de modèles de spectres en fonc-
tion de paramètres physiques contenus dans un fichier de configuration. Nous résumons
ici les paramètres que nous utilisons :

— librairie de galaxies : nous utilisons les modèles de Bruzual et Charlot (2003)
(BC03) ;

— poussière cosmique : nous employons 41 valeurs d’extinction E(B − V ) comprises
entre 0 et 1 (par pas de 0,01 entre 0 et 0,2, puis 0,03 entre 0,2 et 0,5, et enfin 0,05
entre 0,5 et 1), et nous utilisons la loi de couleur de Fitzpatrick (1999) (nativement
implémentée dans LePHARE à partir du programme hyper-z avec RV = 3,1 ;
Bolzonella et al. 2000) ;

— décalage vers le rouge : nous employons une échelle de décalage vers le rouge de 0 à
0,1, découpée par pas de ∆z = 0,002 (pour rappel, la gamme de notre échantillon
de SNe Ia est 0,02 < z < 0,08, voir Section 5.1.2) ;

— cosmologie : nous définissons les paramètres cosmologiques du modèle ΛCDM
comme dans Blanton et Roweis (2007) par H0 = 70 km s−1 Mpc−1, Ωm = 0,3 et
ΩΛ = 0,7 ;

— raies d’émissions : nous prenons en compte la contribution des lignes d’émission
(Kennicutt 1998).

Une fois l’initialisation terminée, nous exécutons l’ajustement de la SED sur nos me-
sures photométriques dans les cinq filtres ugriz pour chaque rayon d’étude. La confi-
guration de LePHARE nous permet d’imposer des priors sur certains paramètres libres
de l’ajustement. Nous avons choisi de fixer les limites de la masse stellaire entre 106 et
1013 M⊙ ; et celles de la magnitude absolue dans la bande r entre −10 et −26mag. Nous
fixons le paramètre de décalage vers le rouge par celui des galaxies hôtes. De plus, nous
prenons en compte les seuils d’erreur suggérés pour SDSS : 0,05, 0,02, 0,02, 0,02 et 0,03
respectivement pour les filtres ugriz (par exemple, voir kcorrect.org et Childress et al.
2013a).

Notons que LePHARE ne fournit aucune incertitude sur l’ajustement de la SED. Ainsi,
dans le but d’en obtenir une estimation, nous réalisons un échantillonnage Monte Carlo 21

(MC) de chacun des paramètres ajustés et des spectres SED. Pour chaque mesure de
flux (dans les cinq filtres ugriz et tous les rayons d’études), nous tirons aléatoirement
500 réalisations en admettant que les bandes sont indépendantes et que l’incertitude de
mesure des flux est distribuée par une loi normale. Nous exécutons ensuite l’ajustement
SED pour ces 500 réalisations. Nous montrons un exemple de SED dans la Figure 5.7
pour une SN Ia quelconque.

19. https://www.cfht.hawaii.edu/~arnouts/LEPHARE/lephare.html ; v2.2
20. https://github.com/MartinBriday/pylephare

21. Pour plus de détails sur les méthodes MC, voir Section 4.2.1
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Figure 5.7 – Spectre SED (flux en fonction de la longueur d’onde) ajusté par LePHARE à partir
des mesures photométriques dans les filtres SDSS ugriz dans un rayon projeté de 3 kpc autour
de la position de la même SN Ia que pour la Figure 5.4. Les marqueurs ronds bleus représentent
les mesures avec leur erreur, la courbe noire correspondant à la SED ajustée sur ces mesures avec
son incertitude estimée par échantillonnage Monte Carlo (voir Section 5.2.2). La courbe en trait
pointillé correspond à la moyenne des spectres échantillonnés décalés dans le référentiel de repos
(comme détaillé dans la Section 5.2.2). Les marqueurs carrés rouges représentent la moyenne
des mesures photométriques K corrigées avec leur écart-type pour incertitudes, calculées à partir
de ces spectres décalés et des courbes de transmission associées à chaque filtre SDSS ugriz
(représentées par les zones de couleur respectivement bleu, verte, rouge, orange et grise).
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Nous estimons ensuite les posteriors par la médiane des « meilleurs » paramètres
physiques ajustés (dans les résultats de l’ajustement SED par LePHARE, il s’agit des para-
mètres associés au plus petit χ2, dont le nom comporte le suffixe _best) ; les percentiles
à 16% et 84% établissent les erreurs correspondantes.

Les corrections K sont obtenues en décalant les spectres SED ajustées, fSED(λSED),
dans le référentiel de repos en fonction du décalage vers le rouge, z, des galaxies hôtes
correspondantes :

λr-f =
λSED

1 + z
(5.3)

et
fr-f = fSED × (1 + z)3 (5.4)

avec fr-f(λr-f) correspondant au spectre dans le référentiel de repos. Nous illustrons ce
changement de référentiel dans la Figure 5.7 (par la courbe en trait pointillé).

Enfin, en intégrant le flux de ces spectres par la loi de transmission associée à chaque
filtre ugriz pour les 500 réalisations, nous obtenons les mesures photométriques K corrigées
par la médiane, et leur incertitude par les percentiles à 16% et 84%.

Mesure de la couleur

Finalement, la couleur de l’environnement stellaire des SNe Ia est estimée à partir des
magnitudes K corrigées provenant de différentes bandes photométriques.

À partir des résultats exposés par Salim (2014), nous remarquons une forte corrélation
entre le sSFR et quatre couleurs différentes : FUV − r, NUV − r, u − r et g − r (voir
Figure 3.5, p.57). Cependant, les couleurs FUV−r et NUV−r imposent l’utilisation d’un
troisième catalogue pour extraire les données photométriques dans les bandes FUV et
NUV (par exemple GALEX). Cela a pour conséquence de réduire la taille de l’échantillon
de SNe Ia (images non accessible pour certaines d’entre elles). Ensuite, les couleurs u− r
et g− r obtiennent des résultats similaires après application de notre algorithme. Dans ce
contexte, nous avons choisi d’étudier la couleur u− r (la préférence de u− r par rapport
à g − r est arbitraire).

La couleur u − r est calculée par la différence entre les médianes des magnitudes
dans les filtres u et r, tandis que l’incertitude sur ce traceur est calculée par la somme
quadratique des erreurs de ces mêmes magnitudes.

5.2.3 Masse stellaire

Comme pour le taux de formation stellaire, nous avons exposé en Section 3.1.1 que
nous pouvons estimer la masse stellaire comme étant un paramètre physique des SPS en
ajustant la SED sur les données mesurées (spectroscopiques et/ou photométriques) de
l’environnement galactique.

En s’appuyant sur des mesures de masses stellaires, estimées par ajustement de la
SED en employant la librairie de Bruzual et Charlot (2003), une fonction exponentiel
décroissante de l’histoire de la formation stellaire, la fonction de masse initiale de Chabrier
(2003) et la courbe d’extinction de Calzetti et al. (2000), sur un échantillon de galaxies
provenant du sondage Galaxy And Mass Assembly (GAMA), Taylor et al. (2011) montrent
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que la couleur (transposée dans le référentiel au repos) est un très bon estimateur de la
masse stellaire.

Ainsi, cette relation empirique convertit les magnitudes K corrigées dans les filtres g
et i en masse stellaire par :

log(M∗/M⊙) = 1,15 + 0,70 (g − i)− 0,40Mi (5.5)

avec Mi étant la magnitude absolue dans le système AB et dans le filtre i. D’après Taylor
et al. (2011), cette relation produit une estimation non biaisée de la masse stellaire avec
une précision de 0,1 dex.

De manière similaire à Jones et al. (2018) et Rigault et al. (2020), nous appliquons
cette équation, pour l’ensemble des rayons d’études, sur l’échantillonnage Monte Carlo des
mesures photométriques K corrigées produit dans la Section 5.2.2. Nous estimons ensuite
les posteriors de la masse stellaire par la médiane des distributions ainsi obtenues ; leurs
incertitudes sont évaluées par les percentiles à 16% et 84%.

Nous ajoutons à l’incertitude de nos mesures de la masse stellaire un bruit gaussien
aléatoire de 0,1 dex, en quadrature, pour prendre en compte la dispersion due à l’équa-
tion (5.5) obtenue par Taylor et al. (2011) pour l’échantillon GAMA. Cette dispersion
domine l’ensemble des erreurs dans la mesure de la masse stellaire, en particulier les
mesures globales. 22

Dans la suite, nous nous référons à la masse stellaire locale par la « masse local » (ou
lmass) et à la masse stellaire globale par la « masse globale » (ou gmass).

5.2.4 Taux de formation stellaire spécifique photométrique

Comme présenté dans la Section 5.2.1, l’échantillon de SNe Ia provenant de SNfac-
tory est présentement le seul à disposer de mesures spectrométriques de l’environnement
local des SNe, nécessaires à la mesure du taux de formation stellaire spécifique (sSFR).
Cependant, une alternative est d’estimer le sSFR à partir de mesures photométriques
par l’ajustement de la distribution spectrale d’énergie (SED). Cette méthode est utili-
sée par Jones et al. (2018). Afin de comparer nos résultats respectifs, nous reproduisons
l’ajustement de la SED en suivant leur procédure.

Nous employons donc à nouveau LePHARE d’une manière similaire à celle décrite en
Section 5.2.2. Les différences sont : (1) le fichier de configuration appliqué à l’ajustement ;
et (2) les mesures photométriques utilisées.

Pour le premier point, nous employons exactement le même fichier de configuration 23

que Jones et al. (2018). Certains paramètres de ce fichier diffèrent des nôtres :
— librairie de galaxies : les modèles proviennent de PEGASE.2 (Fioc et Rocca-

Volmerange 1997, 1999) ;
— poussière cosmique : les valeurs d’extinction E(B − V ) sont comprises entre 0 et

0,4 par pas de 0,1, et la loi de couleur utilisée est celle de Allen (1976) (extraite du
programme hyper-z avec RV = 3,1 ; Bolzonella et al. 2000) ;

— décalage vers le rouge : la gamme de décalage vers le rouge s’étend 0 à 0,9 par pas
de ∆z = 0,01 ;

22. Se référer à Smith et al. (2020) pour une discussion au sujet de la cohérence des estimateurs de la
masse stellaire dans le contexte des analyses d’hôtes des SNe.

23. Obtenu par communication privée avec D. Jones.
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— cosmologie : les paramètres cosmologiques sont identiques (H0 = 70 km s−1 Mpc−1,
Ωm = 0,3 et ΩΛ = 0,7) ;

— raies d’émissions : la contribution des lignes d’émission (Kennicutt 1998) est aussi
prise en compte.

Les mesures photométriques utilisées sont faites dans les filtres u de SDSS et grizy
de The Panoramic Survey Telescope And Rapid Response System (PanSTARRS DR1 ou
PS1 ; Chambers et al. 2016). Les images calibrées sont téléchargées par le service d’archive
fournit par PS1 24. Nous appliquons ensuite la même procédure de mesures photométriques
que pour SDSS (voir Section 5.2.2).

Nous estimons les posteriors du sSFR (et leurs incertitudes) par la médiane (et les
percentiles à 16% et 84%) des paramètres ssfr_best individuels provenant des réalisations
Monte Carlo. Enfin, ces mesures sont divisées par la surface d’étude (définie par les rayons
d’ouverture circulaire projetés étudiés). Dans la suite, nous appelons ce traceur le « lsSFR
photométrique » (ou lsSFR-phot).

5.2.5 Morphologie des galaxies hôtes

Il existe plusieurs méthodes de classification de la morphologie des galaxies. La mé-
thode la plus adaptée à notre analyse est l’utilisation de « l’index de concentration » 25

(i.c.i. ; Shimasaku et al. 2001 ; Strateva et al. 2001).
L’i.c.i. est un traceur continu, calculé par le ratio entre les rayons contenant 50% et

90% du flux Petrosian 26 émit par les galaxies dans le filtre r.
Cet indicateur permet basiquement de distinguer deux catégories de morphologies de

galaxies :
— les « précoces » : ce sont des galaxies créées tôt dans l’histoire de l’Univers, géné-

ralement de forme elliptique (rassemblant les types E0 à E7 et S0 dans la séquence
de Hubble ; Hubble 1926 ; Hubble 1936), typiquement possédant un i.c.i. ∼ 0,3 ;

— les « tardives » : à l’inverse, créées beaucoup plus récemment, principalement de
forme spirale (types Sa, Sb, Sc, etc.), avec i.c.i. ∼ 0,45.

En nous basant sur Kauffmann et al. (2003) et Choi et al. (2010), nous définissons
la valeur de seuil de ce traceur à i.c.i.cut = 1/2,7 = 0,37, distinguant ainsi entre les
types de galaxies précoces et tardives. Nous observons qu’utiliser des valeurs légèrement
inférieures (par exemple 0,35 suggérée par Banerji et al. (2010)) ou supérieures n’impacte
que marginalement nos résultats.

24. https://outerspace.stsci.edu/display/PANSTARRS/PS1+Image+Cutout+Service

25. https://www.sdss.org/dr12/algorithms/classify/

26. Le flux Petrosian (Petrosian 1976) correspond au flux mesuré à l’intérieur du rayon Petrosian, RP ,
défini par I(RP ) = η Ia(RP ), où I(RP ) est l’intensité lumineuse locale d’un objet dans le rayon RP tandis
que Ia(RP ) en est l’intensité moyenne. La collaboration SDSS a adopté la convention η = 0,2 (Blanton et
al. 2001 ; Yasuda et al. 2001). Voir https://www.sdss.org/dr12/algorithms/magnitudes/#mag_petro.
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Chapitre 6

Contamination des traceurs par
rapport au lsSFR spectroscopique

Comme nous l’avons fais remarquer dans le développement du modèle statistique des
deux populations de SNe Ia (voir Section 4.1), nous ne disposons pas directement de
l’information permettant de classifier exactement ces deux catégories. Par conséquent,
nous devons choisir un traceur qui servira de référence dans la définition des deux popu-
lations, en prenant en compte qu’il peut lui aussi être contaminé par rapport à la vraie
classification.

Dans un premier temps, nous avons choisi d’utiliser le lsSFR spectroscopique (voir
Section 5.2.1) comme traceur de référence. Nous comparons donc celui-ci avec les autres
traceurs environnementaux, pour ainsi déterminer la contamination de chacun de ces
traceurs de comparaison.

Nous mesurons indépendamment la marche de magnitude associée à chaque traceur
pour notre échantillon de SNe Ia provenant de SNfactory (voir Section 5.1). Cela nous
permet ensuite d’observer l’impact de la contamination des traceurs sur la mesure de la
marche.

Dans la Section 6.1, nous appliquons notre modèle statistique à deux populations de
SNe Ia sur les traceurs environnementaux mesurés dans notre échantillon. Nous présentons
dans la Section 6.2 deux approches différentes pour mesurer la marche de magnitude.
Enfin, nous présentons en Section 6.3 la corrélation entre les mesures de la marche de
magnitude et la contamination des traceurs environnementaux.
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CHAPITRE 6. CONTAMINATION DES TRACEURS PAR RAPPORT AU LSSFR
SPECTROSCOPIQUE

6.1 Application du modèle à deux populations

Dans un premier temps, nous avons choisi d’utiliser le lsSFR spectroscopique comme
traceur de référence, en nous basant sur les prédictions de notre modèle statistique à deux
populations de SNe Ia (voir Section 4.1) et sur les études précédentes de la mesure de la
marche de magnitude avec différents traceurs environnementaux, étant donné que Rigault
et al. (2020) présente la plus grande valeur de la marche par l’utilisation de ce traceur
(voir Section 3.2).

De plus, le sSFR est couramment utilisé pour tracer l’âge d’un environnement stellaire
(Yoshikawa et al. 2010 ; Labbé et al. 2013 ; Casado et al. 2015 ; Karman et al. 2017).
En utilisant le lsSFR comme traceur de référence, nous supposons donc que les deux
populations de SNe Ia sont définies par l’âge des étoiles proches de ces objets, et donc, a
fortiori, par l’âge de leur progéniteur.

La validité de ce choix sera testée dans un second temps (voir Section 7.2).

6.1.1 Description des traceurs

Tout d’abord, en suivant la majorité des études sur l’environnement hôte des SNe Ia qui
sépare leur échantillon par la médiane des mesures des traceurs, nous choisissons de fixer
pref
a = 50% dans notre modèle statistique 1. Cette hypothèse indique qu’aucune catégorie

n’est favorisée par rapport à l’autre en général dans l’Univers. Ce constat est conforté par
les analyses de taux de SNe Ia (Mannucci et al. 2006 ; Rodney et al. 2014 ; Wiseman et al.
2020). De plus, dans la Section 4.3.3, nous avons montré par des simulations que ce choix
n’affecte pas la dérivation des paramètres de contamination ca et cb des traceurs tant que
la fraction de SNe Ia appartenant à la population a réellement présente dans l’Univers est
comprise entre 25% et 75%.

Dans une première approche, nous supposons le lsSFR spectroscopique 2 comme étant
un traceur de référence parfait. Cela signifie que cette quantité permet de distinguer
exactement les deux populations. Dans notre algorithme, cela revient donc à considérer
la contamination intrinsèque de ce traceur par rapport à la vérité comme étant nulle :
calsSFR−spec = cblsSFR−spec = 0 (nous discutons de cette hypothèse dans la Section 8.1).

En nous appuyant sur Rigault et al. (2020), nous fixons dans notre algorithme la
valeur de seuil du lsSFR à log(lsSFR-spec) = −10,82 dex, en classifiant les SNe Ia dans
la population a pour des valeurs supérieures. Cette valeur correspond à la médiane de ce
traceur pour l’échantillon de SNfactory. Étant données les incertitudes de mesure, chaque
SN Ia a donc une probabilité p(young) d’être observée dans la catégorie a (notation utilisée
dans Rigault et al. (2020), correspondant à 1− f ref

i dans notre modèle). Comme présenté
dans la Section 4.1, les éventuelles mauvaises classifications par ce traceur (par rapport à
la « vérité ») sont pour le moment entièrement dues aux erreurs de mesures, étant donnée
notre hypothèse sur sa contamination intrinsèque (calsSFR−spec = cblsSFR−spec = 0).

Chaque traceur de comparaison possède sa propre valeur de seuil pour classifier une
SN Ia comme appartenant aux populations a ou b. Nous appliquons dans notre algorithme
la valeur typiquement utilisée dans la littérature lorsqu’elle est disponible, la médiane des

1. Pour plus de détails sur la notation des paramètres du modèle statistique, voir Section 4.1.
2. Pour plus de détails sur la notation des traceurs, voir Section 5.2.
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mesures du traceur associé dans le cas contraire (ce qui est aussi l’hypothèse communément
employée dans la littérature).

La « marche de masse » (mass step, voir Section 3.2.2), associée au traceur de masse
stellaire globale (c’est-à-dire de toute la galaxie hôte des SNe Ia), est généralement mesurée
en utilisant la valeur de seuil log(M∗/M⊙)cut = 10 dex (voir par exemple Kelly et al. 2010
; Sullivan et al. 2010 ; Betoule et al. 2014 ; Scolnic et al. 2018). Nous conservons cette
valeur dans notre analyse. Notons qu’environ 60% des SNe Ia de notre échantillon possède
une masse stellaire de leur galaxie hôte supérieure à 1010M⊙ (en accord avec, par exemple,
Roman et al. 2018). Étant donné que nous fixons la fraction intrinsèque de SNe Ia dans
chaque populations par pref

a = 50%, cela signifie que nous nous attendons à cagmass 6= cbgmass.
Concernant la masse stellaire locale, afin de pouvoir comparer nos résultats avec Jones

et al. (2018), nous appliquons un rayon d’ouverture circulaire projeté de 1,5 kpc pour
mesurer ce traceur (voir Section 5.2.3). De plus, Jones et al. (2018) et Rigault et al. (2020)
utilisent la médiane de leur échantillon comme valeur de seuil. Nous appliquons la même
hypothèse pour notre échantillon. Nous trouvons une valeur de log(M∗/M⊙)cut = 8,37 dex.

En nous basant sur Roman et al. (2018), nous mesurons la couleur u − r de l’envi-
ronnement des SNe Ia dans un rayon circulaire projeté de 3 kpc (voir Section 5.2.2). La
valeur de seuil de ce traceur est fixée par la médiane, mesurée dans notre échantillon à
u− r = 1,74mag.

De même, en suivant Jones et al. (2018), nous mesurons le lsSFR photométrique dans
un rayon circulaire projeté de 1,5 kpc (voir Section 5.2.4), avec une valeur de seuil fixée
par la médiane, mesurée dans notre échantillon à log(lsSFR-phot) = −10,32 dex.

Enfin, comme présenté dans la Section 5.2.5, nous utilisons la valeur i.c.i. = 0,37
comme valeur de seuil du traceur de morphologie des galaxies hôtes des SNe Ia.

L’ensemble des traceurs environnementaux dont nous disposons sont donc : le lsSFR
spectroscopique (1 kpc), la masse globale, la masse locale (1,5 kpc), la couleur u− r locale
(3 kpc), la morphologie des galaxies hôtes et le lsSFR photométrique (1,5 kpc). Nous
illustrons la distribution des mesures et les corrélations entre ces traceurs dans la Figure 6.1

6.1.2 Corrélation entre le lsSFR spectroscopique et les traceurs
de comparaison

Nous appliquons ensuite sur nos données l’algorithme développé en Section 4.2.2 dans
le but de maximiser la fonction de probabilité définie par l’équation (4.23) pour l’ensemble
des traceurs de comparaison. Cet algorithme, basé sur un échantillonnage MCMC de
notre modèle statistique par l’utilisation de emcee, réalise un ajustement des paramètres
de contamination ca et cb propres à chaque traceur. Cela nous permet ensuite d’estimer
les posteriors des paramètres ca et cb (et donc de la contamination des traceurs avec
l’équation (4.12)) par la médiane des distributions ainsi obtenues, et l’incertitude à un
sigma par les percentiles à 16% et 84% (comme illustré, dans le cadre des données simulées,
en Figure 4.7, p.89). Les résultats obtenus dans ce contexte sont résumés dans la Table 6.1.

Nous présentons dans la Figure 6.2 la corrélation entre le lsSFR spectroscopique et les
traceurs de comparaison.

Tout d’abord, notons que certains traceurs présentent une corrélation négative avec
le lsSFR spectroscopique (c’est le cas pour les masses stellaires et la couleur u− r). Cela
a pour conséquence de modifier l’interprétation des bonnes et mauvaises classifications.
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Figure 6.1 – Distribution des mesures des différents traceurs présentés en Section 6.1.1 (de
type corner plot). Les histogrammes présentent la distribution pour chaque traceur individuel
(comme indiqué en bas de chaque colonne). Les autres graphiques présentent la corrélation entre
les différents couples de traceurs. Les lignes grises correspondent aux valeurs de seuil associées
à chaque traceur. Nous discutons du comportement spécifique au lsSFR-photo (borné par une
limite supérieure) en Section 8.2.
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Figure 6.2 – Corrélation entre le lsSFR spectroscopique et les traceurs de comparaison pré-
sentés en Section 6.1.1, mesurés sur notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1). La ligne grise
verticale représente la valeur de seuil du lsSFR spectroscopique, tandis que celles horizontales
correspondent à la valeur de seuil du traceur de comparaison associé à chaque graphique. La
couleur du centre des marqueurs montre la probabilité des SNe Ia d’être observées dans la popu-
lation a (bleu) ou b (orange) par le lsSFR spectroscopique, tandis que la couleur de la bordure
des marqueurs montre la même probabilité par le traceur de comparaison associé. Le coefficient
de Spearman (ρ) est affiché en bas de chaque graphique. L’histogramme à droite de chaque gra-
phique représente la distribution des données dans chaque quadrant. L’estimation des posteriors
des paramètres ca et cb est affichée en pourcentage dans chaque quadrant correspondant.
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Table 6.1 – Valeurs des paramètres de contamination ca et cb, en pourcents, propres à chaque
traceur présenté en Section 6.1.1. Les posteriors sont estimés, après exécution de l’algorithme dé-
veloppé en Section 4.2.2, par la médiane des distributions obtenues par l’échantillonnage MCMC ;
leurs incertitudes à un sigma par les percentiles à 16% et 84%.

ca cb

lsSFR [spectro.] 0,0 0,0

masse globale 9,3+5,7
−4,4 21,0+5,8

−5,8

masse locale 30,5+7,6
−7,5 30,3+6,9

−6,9

u− r locale 7,9+6,0
−4,6 5,7+5,4

−3,5

morphology 44,1+4,4
−4,7 9,0+8,3

−5,1

lsSFR [photo.] 14,4+7,7
−6,2 22,8+7,2

−6,2

Nous illustrons cet effet en indiquant les quadrants de mauvaises classifications dans la
Figure 6.2 (faux a et faux b, à comparer avec la Figure 4.3).

Ainsi, à partir de la Figure 6.2, nous pouvons observer que les SNe Ia situées dans un
environnement d’étoiles vieilles (valeurs de lsSFR spectroscopique en-dessous de la valeur
de seuil) ont tendance à se trouver dans des environnements stellaires « lourds », ou de
couleur rouge, ou encore dans des galaxies de type « précoce » (early-type, associées aux
formes elliptiques). À l’inverse, celles situées dans un environnement d’étoiles plus jeunes
ont tendance à se localiser dans des environnements stellaires « légers », ou de couleur
bleu ou dans des galaxies de type « tardive » (late-type, associées aux formes spirales).
Cela rejoint le constat que nous avons exposé avec les propriétés globales des galaxies en
Section 3.1.1.

Nous remarquons que les traceurs de comparaison corrèlent plus ou moins bien avec le
traceur de référence. En nous basant sur le coefficient de Spearman (ρ ; Spearman 1904) 3,
le traceur possédant la plus forte corrélation est la couleur u − r (|ρ| = 0,71), suivie de
près par la masse globale (|ρ| = 0,64). La morphologie des galaxies hôtes et la masse locale
montrent quant à elles de faibles corrélations (respectivement |ρ| = 0,45 et 0,32).

Les proportions de mauvaises classifications, représentées par les posteriors des pa-
ramètres ca et cb estimés par notre algorithme, sont cohérentes avec les coefficients de
Spearman : de faibles valeurs du coefficient de Spearman sont associées à de plus grandes
fractions de SNe Ia mal classifiées.

6.2 Mesure de la marche de magnitude

La dérivation des paramètres cosmologiques par les SNe Ia est faite à partir de leur
luminosité standardisée (voir Section 2.3). Les déviations systématiques par rapport à un
modèle cosmologique, communément appelées les « résidus de Hubble », nous permettent

3. Le coefficient de Spearman permet d’obtenir une estimation de la qualité de corrélation entre deux
variables en évaluant à quel point la relation entre ces deux variables peut être décrite par une fonction
monotone. Il peut varier de +1 (absolument croissante) à −1 (absolument décroissante).
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de découvrir les effets non pris en compte dans le procédé de standardisation des SNe Ia.
La méthode de standardisation la plus couramment utilisée est l’emploi du modèle

SALT2, basé sur une combinaison linéaire de l’étirement temporel (stretch, x1) et de la
couleur (color, c) de la courbe de lumière des SNe Ia (voir Section 2.2.2. Les récentes études
incluent la marche de masse comme étant un troisième paramètre de standardisation, ainsi
que des relations non-linéaires dans l’étirement temporel et/ou la couleur (Rubin et al.
2015 ; Scolnic et Kessler 2016).

Dans cette Section, nous présentons deux approches nous permettant de mesurer la
marche de magnitude entre deux populations de SNe Ia observées par l’utilisation de
différents traceurs environnementaux. La première méthode mesure la différence entre
deux modes ajustés sur les résidus de Hubble après standardisation des magnitudes des
SNe Ia. La deuxième méthode inclut directement la marche de magnitude comme un
paramètre de standardisation.

6.2.1 Estimation gaussienne sur les résidus de Hubble

Les SNe Ia de notre échantillon sont standardisées en utilisant la version v2.4 de
SALT2 (SALT2.4 ; Betoule et al. 2014). Nous adoptons l’équation de standardisation du
module de distance (µ, voir Section 2.3.1), exprimée par :

µ ≡ mmax
B −M0

B + αx1 − βc (6.1)

avec mmax
B étant la magnitude apparente mesurée au maximum de luminosité dans la

bande B ; α étant le coefficient d’étirement temporel ; β étant le coefficient de couleur ; et
M0

B la magnitude absolue moyenne des SNe Ia au maximum de leur luminosité dans la
bande B.

En tirant profit de cette relation, nous pouvons ensuite en déduire les résidus de
Hubble en minimisant l’écart entre l’équation (6.1) et le diagramme de Hubble établis
pour un modèle cosmologique prédéfinis. Les paramètres de standardisation et les résidus
de Hubble sont estimés au moyen de la minimisation du χ2 exprimé par :

χ2 = ∆µTV −1
∆µ (6.2)

où V représente la matrice de covariance des paramètres de l’équation (6.1) ; ∆µ corres-
pond au vecteur de résidus de Hubble associés aux SNe Ia et définis par l’écart entre les
modules de distance théoriques et observés :

∆µi ≡ µmodèle(zi)− µi (6.3)

avec µmodèle(zi) représentant le module de distance obtenu dans le diagramme de Hubble
par le modèle cosmologique choisi et le décalage vers le rouge de la cible i (zi), et µi

correspondant au module de distance standardisé de la cible i (son incertitude est inclue
dans la matrice de covariance de l’équation (6.2)).

Comme nous l’avons vu dans la Section 1.3.2, le module de distance théorique peut
s’exprimer en fonction du décalage vers le rouge par :

µmodèle(zi) = 5 log10

(
dL(zi)

10 pc

)

(6.4)
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dL(zi) =
c

H0

(1 + zi)

∫ zi

0

dz′
√

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

(6.5)

Par l’implémentation dans Python de la standardisation des SNe Ia et l’estimation
des résidus de Hubble, nous avons choisi d’employer le modèle cosmologique Planck15 du
module astropy.cosmology

4 (Planck Collaboration et al. 2016), couramment employé
dans la littérature, dans lequel les paramètres cosmologiques nous concernant sont :

H0 = 67,74 km s−1 Mpc−1

ΩR = 5,389 10−5

ΩM = 0,3075

Ωk = 0

ΩΛ = 0,6910

La minimisation de l’équation (6.2) (dont les paramètres libres sont M0
B, α, β et σint)

est réalisée au moyen du paquet iminuit 5. Les covariances entre mmax
B , x1 et c (mesurées

par SNfactory) sont prises en compte. Nous montrons l’impact de la standardisation des
SNe Ia sur le diagramme de Hubble dans la Figure 6.3, représenté par la diminution de
l’amplitude des résidus de Hubble. Nous illustrons dans la Figure 6.4 la corrélation entre
les résidus de Hubble ainsi estimés (∆µ) et l’ensemble des traceurs décris en Section 6.1.1.

Ensuite, dans le but de mesurer la marche de magnitude, nous ajustons un modèle
combinant deux distributions gaussiennes, propres aux populations a et b, sur les résidus
de Hubble pour chaque traceur t. Pour rester cohérent avec la notation introduite en
Section 4.1.1, nous notons (µa,t, σa,t) et (µb,t, σb,t) les couples de paramètres associés aux
deux populations et à chaque traceur. Chaque cible i a une probabilité f t

i d’être observée
dans la catégorie b par le traceur t (et 1−f t

i pour la catégorie a). Pour simplifier l’équation,
nous nous référons aux résidus de Hubble (∆µi) propres à chaque cible par yi, avec leur
incertitude δyi ajoutée en quadrature aux écart-types des deux gaussiennes. Ainsi, pour
un traceur t, la fonction de probabilité Lt

i, correspondant à l’observation du résidu de
Hubble de la cible i étant donné le modèle à deux populations, s’exprime par :

Lt
i = L

(
µa,t, σa,t, µb,t, σb,t | f t

i , yi, δyi
)

= (1− f t
i )×N

(

yi ; µ
a,t,

√

σa,t2 + δy2i

)

+ f t
i ×N

(

yi ; µ
b,t,

√

σb,t2 + δy2i

)

(6.6)

Nous utilisons le paquet iminuit pour minimiser −
∑

i log(L
t
i). Nous obtenons ainsi

une estimation des moyennes des résidus de Hubble répartis dans les deux populations (µa,t

et µb,t) pour chaque traceur environnemental bruité t. Nous illustrons dans la Figure 6.4
les posteriors de ces paramètres, associés à chaque traceur, avec leur incertitude à un
sigma (lignes horizontales dans chaque graphique).

Enfin, la marche de magnitude est estimée par la différence entre les moyennes µa,t et
µb,t propres à chaque traceur, et son incertitude par la somme quadratique des incertitudes
de ces paramètres.

4. https://www.astropy.org

5. https://iminuit.readthedocs.io
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Figure 6.3 – Diagramme de Hubble réalisé sur notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1).
Haut : modules de distance (µ) observés (marqueurs blancs) et standardisés par les paramètres
d’étirement (x1) et de couleur (c) (SALT2.4, voir Section 6.2.1 ; marqueurs bleus clairs) en fonction
du décalage vers le rouge (z) des SNe Ia. La courbe noire représente la prédiction de la loi de
Hubble dans le modèle cosmologique de Planck Collaboration et al. (2016). Bas : Résidus de
Hubble (c’est-à-dire écarts entre les mesures et la prédiction) dans les cas de mesures avec ou
sans standardisation (même code couleur que le graphique du haut). L’histogramme à droite
montre la distribution normalisée des résidus de Hubble dans les deux cas. Les résidus avant
standardisation présentent un rms = 0,383mag ; tandis que ceux après standardisation ont un
rms = 0,139mag.
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Figure 6.4 – Corrélation entre les résidus de Hubble (∆µ) et l’ensemble des traceurs environ-
nementaux présentés en Section 6.1.1 mesurés sur notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1).
La ligne noire verticale représente la valeur de seuil du traceur de comparaison associé à chaque
graphique. La couleur des marqueurs montre la probabilité des SNe Ia d’être observées dans la
population a (bleu) ou b (orange) par le traceur de comparaison associé. L’histogramme à droite
de chaque graphique représente la distribution des données de chaque catégorie : a en bleu et b
en orange. Dans chaque graphique et histogramme associé, les deux lignes horizontales, avec la
bande superposée, représentent la moyenne des résidus de Hubble dans chaque catégorie (a en
bleu et b en orange), calculée comme en Section 6.2.1. La différence entre les deux (c’est-à-dire
la marche de magnitude) est indiquée au-dessus de chaque graphique.
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6.2.2 Troisième paramètre de standardisation

Dans la Section 6.2.1, nous mesurons la marche de magnitude après avoir standardisé
les SNe Ia. Cette méthode constitue une première approche, similaire à la découverte et
l’étude de la marche de masse (Kelly et al. 2010 ; Sullivan et al. 2010 ; Gupta et al. 2011
; Childress et al. 2013b).

Cependant, une méthode plus appropriée consiste à ajuster simultanément la marche
de magnitude avec les paramètres de standardisation des SNe Ia (α et β). Il s’agit de
l’approche couramment utilisée pour prendre en compte la relation entre les SNe Ia et
la masse globale des galaxies hôtes en faisant intervenir la marche de masse comme un
troisième paramètre de standardisation (par exemple Suzuki et al. 2012 ; Betoule et al.
2014).

Pour garder le parallèle avec la notation introduite en Section 4.1.1, notons pti =
1− f t

i (où f t
i est toujours calculée par la CDF de la mesure de ti par rapport à tcut, voir

équation (4.4), p.75) la probabilité qu’une cible i soit classifiée comme appartenant à la
catégorie a par le traceur t. Dans ce contexte, en prenant en compte les deux populations de
SNe Ia, distinguées par le traceur t et la valeur de seuil associée tcut, dans la standardisation
du module de distance, l’équation (6.1) devient :

µ = mmax
B −M0

B + αx1 − βc+ γpt (6.7)

où γ, troisième paramètre de standardisation, correspond à l’écart de magnitude entre les
deux populations, c’est-à-dire la marche de magnitude.

Comme en Section 6.2.1, nous réalisons une minimisation du χ2 de l’équation (6.2) par
iminuit, en conservant le choix du modèle cosmologique Planck15 provenant du module
astropy.cosmology. Les covariances entre mmax

B , x1 et c sont aussi prises en compte,
tandis que pt est une mesure indépendante.

Nous montrons dans la Figure 6.5, par le diagramme de Hubble et les résidus de
Hubble, la différence entre les standardisations avec et sans prise en compte de la classi-
fication des deux populations par le lsSFR spectroscopique à titre d’exemple.

Enfin, nous estimons la marche de magnitude par la valeur ajustée du paramètre γ
après la minimisation du χ2, réalisée indépendamment pour chaque traceur. Les résultats
de l’ajustement sur l’ensemble des traceurs sont présentés dans la Table 6.2.

Dans ce contexte, nous remarquons que les paramètres α et β sont libres de varier, et
peuvent prendre des valeurs différentes en fonction du traceur utilisé dans la standardi-
sation. Cependant, si tous les traceurs environnementaux sondent effectivement le même
effet sous-jacent, α et β devraient être identiques quel que soit le traceur, étant donné que
la standardisation de l’étirement et de la couleur ne devrait pas dépendre de la précision
avec laquelle nous sommes capables de tracer ce même effet. Ainsi, les paramètres α et β
les moins biaisés seraient ceux obtenus par l’utilisation du traceur le plus précis vis-à-vis
de cet effet. Nous étudions ce problème plus en détails dans la Section 7.1, dans laquelle
nous fixons les valeurs de α et β par celles dérivées de la standardisation avec l’utilisation
du traceur de référence.
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Figure 6.5 – Diagramme de Hubble réalisé sur notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1).
Haut : modules de distance (µ) standardisés par les paramètres d’étirement (x1) et de couleur (c)
seulement (marqueurs bleus clairs, identiques à la Figure 6.3, voir Section 6.2.1) et standardisés
avec prise en compte de la classification des deux populations par le lsSFR spectroscopique
(marqueurs bleus foncés ; voir Section 6.2.2) en fonction du décalage vers le rouge (z) des SNe Ia.
La courbe noire représente la prédiction de la loi de Hubble dans le modèle cosmologique de
Planck Collaboration et al. (2016). Bas : Résidus de Hubble (c’est-à-dire écarts entre les mesures
et la prédiction) dans les deux méthodes de standardisation (même code couleur que le graphique
du haut). L’histogramme à droite montre la distribution normalisée des résidus de Hubble dans les
deux cas. Les résidus standardisés sans prise en compte du lsSFR présentent un rms = 0,139mag ;
tandis que ceux avec le lsSFR ont un rms = 0,130mag.
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Table 6.2 – Résultats de l’estimation de la contamination (c = ca + cb) pour les traceurs
environnementaux présentés en Section 6.1.1 par notre algorithme modélisant deux populations
de SNe Ia en considérant le lsSFR spectroscopique comme traceur de référence (voir Chapitre 4) ;
et des paramètres de standardisation α, β et γ (respectivement les coefficients d’étirement tem-
porel et de couleur des courbes de lumières et la marche de magnitude) pour les SNe Ia de notre
échantillon SNfactory (voir Section 5.1). Le paramètre tcut correspond à la valeur de seuil appli-
quée à chaque traceur ; γlitt correspond aux valeurs de la marche de magnitude extraites de la
littérature (les références sont indiquées en Section 6.3).

Traceur tcut c = ca + cb α β γ γlitt

lsSFR [spectro.] −10,82 0,0 −0,156± 0,013 3,042± 0,128 0,127± 0,032 0,163± 0,029

lsSFR [photo.] −10,32 36,9+10,8
−9,3 −0,138± 0,012 3,059± 0,128 0,071± 0,032 0,051± 0,020

u− r locale 1,74 12,9+7,2
−5,7 −0,150± 0,013 3,115± 0,132 0,092± 0,035 0,091± 0,013

masse locale 8,37 60,2+11,2
−10,6 −0,137± 0,012 3,142± 0,138 0,053± 0,030 0,067± 0,017

masse globale 10,00 30,8+8,3
−7,7 −0,151± 0,013 3,121± 0,132 0,116± 0,030 0,092± 0,013

morphologie 0,37 53,3+8,9
−7,5 −0,138± 0,013 3,044± 0,139 0,030± 0,039 0,058± 0,019

6.3 Corrélation entre step et contamination

La contamination des traceurs environnementaux présentés dans la Section 6.1.1, esti-
mée par notre algorithme modélisant deux populations de SNe Ia en considérant le lsSFR
spectroscopique comme traceur de référence (voir Chapitre 4) en utilisant notre échan-
tillon SNfactory de SNe Ia (voir Section 5.1), ainsi que leur marche de magnitude associée
(γ, voir Section 6.2.2), sont présentées dans la Table 6.2 et illustrées dans la Figure 6.6.

L’amplitude de la marche de magnitude en fonction de la contamination, toutes deux
estimées sur l’ensemble des traceurs, suit la tendance attendue, donnée par l’équation
(4.3) (voir Section 4.1.1, p.72) et représentée par la ligne noire dans la Figure 6.6. Comme
nous l’avons exposé dans la Section 4.1.1, cette « diagonale de contamination », reliant
γ0 pour c = 0% (marqueur du traceur de référence) à γ = 0 pour c = 100% (diamant noir
dans la figure), est attendue si : (1) il existe deux populations de SNe Ia qui diffèrent en
magnitude en moyenne ; et (2) nous employons des traceurs plus ou moins précis dans la
classification des SNe Ia de ces deux catégories (c > 0) lorsque nous mesurons la marche
de magnitude associée à ces traceurs. Nous insistons sur le fait que c = 100% correspond
à une classification totalement aléatoire des SNe Ia dans les deux populations, résultant
à une valeur nulle de la marche de magnitude par définition (comme illustré dans les
Figures 4.1 et 4.2).

Nous avons ajouté dans la Figure 6.6 les estimations de la marche de magnitude pro-
venant des études récentes sur les relations entre les SNe Ia et leur environnement, et
utilisant des méthodes de mesures des traceurs similaires (voire identiques) aux nôtres.
En l’occurrence : le lsSFR spectroscopique (1 kpc) de Rigault et al. (2020) ; la couleur
U − V (similaire à notre couleur u − r) locale (3 kpc) et la masse stellaire globale de
Roman et al. (2018) 6 ; la masse stellaire globale de Smith et al. (2020) ; la masse stellaire

6. La marche de masse globale provenant de Roman et al. (2018) est estimée en utilisant l’état de l’art
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Figure 6.6 – La marche de magnitude (γ) en fonction de la contamination (c = ca + cb),
toutes deux estimées pour chaque traceur environnemental présenté en Section 6.1.1 en utili-
sant le lsSFR spectroscopique comme traceur de référence. Les valeurs sont présentées dans la
Table 6.2. Les grands marqueurs ronds représentent les marches estimées sur notre échantillon
SNfactory (voir Section 5.1), tandis que les petits marqueurs hexagonaux correspondent aux
valeurs extraites de la littérature (voir Section 6.3). Les cercles vides ou pleins se réfèrent res-
pectivement à des traceurs locaux ou globaux. Les contaminations appliquées aux marches de
la littérature sont celles estimées sur notre échantillon SNfactory, auxquelles nous ajoutons 1%
pour plus de lisibilité. Les données provenant de Kelsey et al. (2021) sont représentées par des
marqueurs transparents, étant donné que leur estimation de γ est réalisée après la standardisa-
tion de la luminosité des SNe Ia, contrairement à toutes les autres études (y compris la nôtre,
voir Section 6.2.2). Le diamant noir indique la marche de magnitude de valeur 0, associée par
définition à une contamination de 100%. La ligne noire pleine, reliant le marqueur du traceur
de référence (ici, le lsSFR spectroscopique) au diamant noir, représente notre modélisation de la
marche de magnitude en fonction de la contamination (équation (4.3), p.72). La ligne grise en
pointillés est ajustée sur les mesures de la littérature, et contrainte de passer par le diamant noir.
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locale (1,5 kpc) et le lsSFR photométrique (1,5 kpc) de Jones et al. (2018) ; la morphologie
de Pruzhinskaya et al. (2020) ; la couleur locale U −R et la masse stellaire locale (4 kpc)
de Kelsey et al. (2021) 7. Les valeurs sont présentées dans la Table 6.2.

Nous remarquons que les marches de magnitude estimées sur notre échantillon sont
en accord avec les valeurs extraites de la littérature. Par exemple, la marche de masse
locale de Jones et al. (2018) est de 0,067± 0,017mag, tandis que nous mesurons 0,053±
0,030mag, et en utilisant la couleur U − V , Roman et al. (2018) trouve une marche de
0,091±0,013mag tandis que nous mesurons 0,092±0,035mag avec la couleur équivalente
u− r.

Nous associons les valeurs des marches de la littérature avec les contaminations esti-
mées sur notre échantillon SNfactory. Pour cela, nous soulignons que la contamination est
une propriété purement galactique et donc sans rapport avec les SNe Ia (tant qu’il n’y a
pas d’effet de sélection dans l’échantillon) ; contrairement à la marche de magnitude qui
est dépendante des SNe Ia étudiées (car due au traitement des courbes de lumière).

Dans le contexte de l’hypothèse de l’existence de plusieurs populations, implicitement
induites par la forme fonctionnelle de marches, le fait que les données (contamination et
marche de magnitude) estimées sur notre échantillon SNfactory et celles extraites de la
littérature soient toutes les deux compatibles avec notre modèle statistique est cohérent
avec : (1) deux populations sont suffisantes pour expliquer l’ensemble des observations ;
et (2) ces deux populations diffèrent en moyenne de magnitudes standardisées de γ0 ∼
0,13mag. En ajustant γ0 à travers les données de la littérature, nous obtenons γ0 ∼
0,121± 0,010mag (représenté par la ligne grise en pointillés dans la Figure 6.6).

Cependant, cette affirmation repose sur le choix, que nous avons fais jusqu’à présent, du
lsSFR spectroscopique comme traceur de référence, tout en le supposant comme étant un
traceur parfait, et donc définit ce que sont les deux populations de SNe Ia. Nous étudions
l’utilisation des autres indicateurs comme choix de traceur de référence en Section 7.2. De
plus, en réalité aucun traceur indirect n’est parfait, et nous discutons sur la contamination
du lsSFR spectroscopique en tant que traceur de référence en Section 8.1.

(échantillon de Betoule et al. (2014) + SNLS-5 years), la correction du biais de Malmquist ayant été faite
sans utiliser l’implémentation « 5D » de la Beams with Bias Correction (BBC ; Scolnic et Kessler 2016 ;
Kessler et Scolnic 2017), étant donné qu’il a été montré que la BBC biaise l’estimation de la marche de

magnitude (Smith et al. 2020).
7. Les données provenant de Kelsey et al. (2021) sont représentés par des marqueurs transparents, car

la marche de magnitude a été estimée après la standardisation de la luminosité des SNe Ia, contrairement
à toutes les autres études, dont la nôtre.

125



CHAPITRE 6. CONTAMINATION DES TRACEURS PAR RAPPORT AU LSSFR
SPECTROSCOPIQUE

126



Chapitre 7

Discussion et Conclusions générales

Dans ce Chapitre, nous discutons des résultats obtenus et présentés en Section 6.3.
Nous avons relevé, au cours de l’application de l’ensemble des procédures que nous avons
développées, certains points qu’il est intéressant d’étudier plus en détails.

Tout d’abord, jusqu’à présent nous avons utilisé le lsSFR spectroscopique comme étant
le traceur de référence en nous basant sur les prédictions de notre modèle statistiques à
deux populations de SNe Ia et sur les études précédentes (l’utilisation de ce traceur par
Rigault et al. 2020 permet de mesurer la plus grande valeur de la marche de magnitude).
Nous pouvons donc remettre en question cette hypothèse en choisissant d’autres traceurs
comme référence.

Dans la Section 6.2.2, nous avons aussi remarqué que les paramètres de standardisation
des courbes de lumière α et β, étant libre de varier pendant la standardisation faite
indépendamment sur l’ensemble des traceurs, peuvent prendre des valeurs différentes en
fonction du traceur utilisé. Cela nous semblent incohérent, car si les traceurs sont bien des
indicateurs d’un même effet astrophysique, ces deux paramètres ne devrait pas dépendre
de la précision avec laquelle nous mesurons cet effet.

Nous commençons, en Section 7.1, par présenter l’impact sur la mesure de la marche
de magnitude lorsque nous fixons les paramètres α et β par les valeurs obtenues lors de
la standardisation du traceur de référence. En Section 7.2, nous testons chaque traceur
disponible comme choix de traceur de référence. Nous discutons ensuite de la dispersion
dans le modèle à deux populations de SNe Ia en Section 7.3. Enfin nous présentons les
conclusions générales de cette analyse dans la Section 7.4.
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7.1 Paramètres de standardisation

Dans la Section 6.2.2, nous mesurons la marche de magnitude par la standardisation
des SNe Ia en ajustant simultanément les paramètres α, β et γ, indépendamment pour
chaque traceur environnemental. Nous observons ensuite, en Section 6.3, que le modèle à
deux populations (présenté au Chapitre 4) semble expliquer les variations observées entre
les différentes mesures de la marche de magnitude par l’utilisation de différents traceurs.
Nous pouvons en conclure que leur apparente incohérence est due à la capacité des traceurs
pour distinguer plus ou moins précisément les deux populations.

Cependant, les paramètres de standardisation sont corrélés entre eux, tout spéciale-
ment α et γ (par exemple, voir Figure 7 de Rigault et al. 2020). Dans ce contexte, si nous
ne sommes pas capables de mesurer γ précisément, étant donné que le traceur environ-
nemental, quel qu’il soit, est imparfait, cela induit un biais dans la dérivation des autres
paramètres de standardisation, car l’ajustement va les utiliser pour compenser l’erreur sur
γ.

Une solution naturelle à ce problème, dans le cadre du modèle à deux populations de
SNe Ia, qui suppose implicitement une analyse de la marche de magnitude, est de fixer α
et β par les valeurs obtenues lors de la standardisation des SNe Ia en utilisant le traceur
de référence, lorsque nous réalisons la standardisation avec les traceurs de comparaison.
Ainsi, γ, que nous renommons γ∗ dans ce contexte, devient le seul paramètre libre dans
l’équation (6.7) pour tous les traceurs de comparaison.

Par conséquent, nous fixons α = −0,156 et β = 3,042 (valeurs obtenues pour la stan-
dardisation en utilisant le lsSFR spectroscopique, voir Table 6.2). Les nouvelles mesures
de la marche de magnitude (γ∗) par cette méthode alternative (quoi que plus appropriée)
sont résumées dans la Table 7.1 et illustrées dans la Figure 7.1.

Nous remarquons sur cette Figure que les résultats convergent vers la prédiction du
modèle (diminution de l’écart entre les marqueurs et la ligne noire, par rapport aux
marqueurs transparents) 1. Cela conforte notre hypothèse que l’information de la marche
de magnitude (soutenant l’existence de deux populations de SNe Ia) biaise la dérivation
des paramètres α et β lorsqu’elle n’est pas isolée dans le paramètre γ.

7.2 Changement de référence

Dans cette Section, nous faisons varier le choix du traceur de référence entre tous ceux
dont nous disposons. Nous exécutons notre algorithme du modèle à deux populations
de SNe Ia (voir Chapitre 4) pour estimer les termes de contaminations ca and cb pour
l’ensemble des traceurs de comparaison à chaque nouveau choix de traceur de référence.
Ensuite, nous mesurons la marche de magnitude γ∗ en suivant la procédure présentée en
Section 7.1, c’est-à-dire en fixant, à chaque nouveau choix de traceur comme référence,
les paramètres α et β par les valeurs obtenues lors de la standardisation du traceur de
référence.

Un traceur peut être considéré comme un bon choix de référence, c’est-à-dire relati-
vement précis pour distinguer les « vraies » populations de SNe Ia, lorsque les traceurs

1. En appliquant la méthode présentée en Section 7.2, nous observons une amélioration de la valeur
du χ2, allant de χ2 = 21,8 lorsque les paramètres α et β sont laissés libres, à χ2 = 8,5 lorsqu’ils sont
fixés.
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Table 7.1 – Résultats de l’estimation de la contamination (c = ca + cb, en pourcents) pour
les traceurs environnementaux présentés en Section 6.1.1 par notre algorithme modélisant deux
populations de SNe Ia en considérant le lsSFR spectroscopique comme traceur de référence (voir
Chapitre 4) ; et des estimations de la marche de magnitude pour l’ensemble des traceurs, γ
et γ∗, respectivement en laissant libres les paramètres α et β lors de la standardisation (voir
Section 6.2.2) ou en fixant leur valeur par celles obtenues lors de la standardisation en utilisant
le traceur de référence (voir Section 7.1).

Traceur c = ca + cb γ γ*

lsSFR [spectro.] 0,0 0,127± 0,032 0,127± 0,032

lsSFR [photo.] 36,9+10,8
−9,3 0,071± 0,032 0,078± 0,032

u− r locale 12,9+7,2
−5,7 0,092± 0,035 0,095± 0,030

masse locale 60,2+11,2
−10,6 0,053± 0,030 0,051± 0,028

masse globale 30,8+8,3
−7,7 0,116± 0,030 0,116± 0,027

morphologie 53,3+8,9
−7,5 0,030± 0,039 0,051± 0,036

0 20 40 60 80 100

contamination [%]

0.00

0.02

0.04

0.06

0.08

0.10

0.12

0.14

0.16

0.18

m
ar
ch
e
d
e
m
ag
n
it
u
d
e
:
γ
*
[m

ag
]

lsSFR [spectro.]

lsSFR [photo.]

u− r locale

masse locale

masse globale

morphologie

Figure 7.1 – Similaire à la Figure 6.6. Les valeurs sont présentées dans la Table 6.2. Les mar-
queurs ronds les plus visibles représentent les marches de magnitude estimées sur notre échantillon
SNfactory (voir Section 5.1) en fixant les paramètres α et β par les valeurs obtenues lors de la
standardisation du lsSFR spectroscopique (γ∗, voir Section 7.1), tandis que les marqueurs trans-
parents correspondent aux marches de magnitude obtenues en laissant ces paramètres libres (voir
Section 6.3). Nous décalons manuellement la contamination des marqueurs transparents de 1%
pour plus de lisibilité.
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de comparaison associés suivent la prédiction du modèle donnée par l’équation (4.3) (voir
Section 4.1.1, p.72 ; représentée par la ligne noire dans les Figures 6.6 et 7.1), pleinement
définie par la valeur de γ0 obtenue par le traceur de référence. À l’inverse, pour un mau-
vais choix de traceur de référence, la contamination par rapport à ce traceur ne permet
pas d’estimer la capacité et la précision d’un traceur de comparaison pour distinguer les
deux populations définies par le choix du traceur de référence. Dans ce cas, les traceurs
de comparaison ne vont pas suivre la prédiction du modèle.

Nous pouvons qualitativement observer ce phénomène dans la Figure 7.2. La mor-
phologie est un mauvais choix de traceur de référence étant donné que les traceurs de
comparaison se situent loin de la prédiction du modèle (représentée par la ligne noire).
Cela signifie que la morphologie n’est pas capable de distinguer correctement les deux
populations induisant les marches de magnitude observées par les autres traceurs. En
revanche, le lsSFR spectroscopique, la masse stellaire globale et la couleur u − r locale
semblent être de meilleurs choix de traceur de référence.

Pour quantifier cette observation, nous devons d’abord modéliser la dispersion sur la
mesure de la marche de magnitude attendue par notre modèle statistique en fonction de
la contamination, en supposant que le traceur choisi comme référence est effectivement
parfaitement capable de distinguer les deux populations de SNe Ia. Cette étape est néces-
saire, étant donné que les mesures de la marche de magnitude ne sont pas indépendantes,
car elles sont faites sur un même échantillon de SNe Ia, bien qu’en utilisant des indicateurs
des propriétés galactiques différents.

Pour modéliser cette dispersion, nous employons à nouveau le simulateur présenté en
Section 4.3.1 afin de générer des échantillons possédant les mêmes caractéristiques que ce-
lui sur lequel nous travaillons (SNfactory, voir Section 5.1) : N = 110, pa = 0,5, σ0 = 0,1.
Nous faisons varier le paramètre γ0, en fonction du traceur choisis comme référence, en
prenant les valeurs de marche de magnitude γ présentées dans la Table 7.1. Enfin, nous
faisons varier aléatoirement ca et cb de telle sorte que, pour une contamination totale c
donnée, ca + cb soit égale à c. Nous générons ainsi 5000 couples (ca ; cb) aléatoires, multi-
pliés par 200 valeurs de contamination totale c linéairement réparties entre 0 et 1. À partir
de ces paramètres et du simulateur, nous obtenons 5000 × 200 échantillons pour chaque
traceur environnemental choisi comme référence. Enfin, nous mesurons γ pour l’ensemble
des 5000 échantillons, et ce pour chacune des 200 valeurs de contamination. Nous obte-
nons ainsi l’amplitude de la dispersion des 5000 marches de magnitude en fonction de la
contamination. Nous illustrons cette modélisation de la dispersion de la marche de ma-
gnitude en fonction de la contamination dans la Figure 7.2, pour chaque traceur choisi
comme référence, par la bande grise le long de la ligne noire (représentant la prédiction
du modèle statistique).

Une fois modélisée la dispersion σ(tref, c) attendue par notre modèle statistique, étant
donnée un traceur choisi comme référence tref et une contamination c, nous pouvons
mesurer le χ2 associé à la capacité pour chaque traceur de référence d’expliquer les données
des traceurs de comparaison, exprimé par :

χ2
tref =

∑

t

(
γ∗
t − γ(ct)

σ(tref, ct)

)2

(7.1)

où t se réfère aux différents traceurs de comparaison ; γ∗
t correspond à la marche de ma-

gnitude estimée en fixant les paramètres α et β par les valeurs obtenues avec le traceur
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Figure 7.2 – Similaire à la Figure 7.1 (marche de magnitude γ∗ en fonction de la contamina-
tion c = ca+cb), en faisant varier dans chaque graphique le choix du traceur de référence (comme
indiqué en titre des graphiques). Les paramètres α et β sont fixés par les valeurs obtenues avec
le traceur de référence propre à chaque graphique (voir Section 7.1). La bande grise autour de la
ligne noire représente la dispersion attendue sur la mesure de la marche de magnitude en fonction
de la contamination (voir Section 7.2). Plus les mesures sont éloignées de la prédiction du modèle
(ligne noire), moins le traceur de référence est lié à l’effet astrophysique, supposé commun entre
tous les traceurs.
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de référence tref (voir Section 7.1) ; et γ(ct) représente la valeur de marche de magnitude
attendue par le modèle à la contamination ct, obtenue par l’équation (4.3) (voir Sec-
tion 4.1.1, p.72). Enfin, étant donné que la contamination des traceurs est échantillonnée
par un MCMC (voir Section 4.2), nous réalisons la mesure du χ2

tref
sur l’ensemble des

échantillons de ct, résultant en un échantillonage du χ2
tref

. Nous en reportons la médiane,
ainsi que les variations à un sigma (16% et 84%), dans la Figure 7.3 (au-dessus de la
matrice), ainsi que les contributions individuelles (dans la matrice).

Les résultats de χ2 confirment les observations qualitatives : le lsSFR spectroscopique
est le traceur de référence optimal, suivi par la masse stellaire globale, la couleur u− r lo-
cale et le lsSFR photométrique. La masse stellaire locale et la morphologie sont les moins
adaptés. Ainsi, nous constatons que le lsSFR spectroscopique est le meilleur choix de tra-
ceur de référence pour distinguer les deux « vraies » populations de SNe Ia. Cela renforce
la revendication qu’il semble y avoir une dichotomie au sujet de l’âge du progéniteur des
SNe Ia (entre prompt et tardif ; voir Chapitre 3).

D’un point de vue quantitatif, avec une valeur de χ2
lsSFR-spec = 8,5 pour 5 degrés de

liberté, la dispersion des marches de magnitude des traceurs de comparaison, avec leur
contamination estimée par rapport au lsSFR, est compatible avec une dispersion aléatoire
à ∼ 1,1σ (p-value = 0,131). Dans le cas de la masse stellaire globale (χ2

lsSFR-spec = 13,6),
la dispersion correspond à ∼ 2,1σ (p-value = 0,018). Tous les autres traceurs sont exclus
comme choix de traceur de référence précis à plus de 5σ.

7.3 Dispersion dans le modèle à deux populations de
SNe Ia

En nous appuyant sur le développement du modèle statistique à deux populations de
SNe Ia (voir Section 4.1), nous démontrons que ce dernier induit des conséquences sur la
dispersion observée de la quantité q étudiée (σq ; dans notre cas, les résidus de Hubble) :
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Figure 7.3 – Matrice présentant les valeurs médianes de χ2 pour chaque choix de traceur de
référence (colonnes) et l’ensemble des traceurs de comparaison associés (lignes) avec les variations
à un sigma (16% et 84%). La couleur rouge représente la qualité du χ2 : plus la couleur est claire,
meilleure est la qualité. Au-dessus de la matrice sont présentées la médiane et ses variations à
un sigma de l’échantillonnage du χ2 pour la totalité des traceurs de comparaison pour chaque
choix de traceur de référence (voir Section 7.2, équation (7.1)).
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où Na et Nb sont respectivement les nombres de cibles dans les populations a et b ; N
est le nombre total ; les couples (µa, σa) et (µb, σb) sont la moyenne et la dispersion des
« vraies » populations respectives a et b ; et γ0 correspond à la « vraie » marche de
magnitude (notation identique en Section 4.1.1). De plus, en admettant que σa = σb = σint

(σint correspondant à la dispersion intrinsèque des valeurs de q), et en conservant notre
hypothèse de fixer Na/N = Nb/N = pa = 50%, nous pouvons simplifier cette équation
par :

σ2
q =

Na +Nb

N
σint

2 + 0,52 γ0
2

= σint
2 + (0,5 γ0)

2 (7.3)

Pour résumer, si les deux populations diffèrent de γ0 en moyenne sur q, alors nous
montrons que marginaliser les catégories résulte en une dispersion supplémentaire de
0,5× γ0, ajoutée à la dispersion intrinsèque des valeurs de q.

Dans le contexte de la cosmologie par les SNe Ia, la dispersion des résidus de Hubble
(correspondant à la part de l’écart entre la magnitude standardisée et le diagramme de
Hubble) qui ne peut pas être expliquée par les sources d’erreur connues, est généralement
de ∼ 0,1mag (Betoule et al. 2014 ; Scolnic et al. 2018).

Par conséquent, en supposant le modèle statistique à deux populations de SNe Ia, si la
dispersion intrinsèque de ∼ 0,1mag était entièrement causée par l’existence de ces deux
catégories, la différence moyenne de magnitudes standardisées entre les deux groupes serait
de ∼ 0,2mag. Nous illustrons ce principe dans le graphique de gauche de la Figure 7.4 :
avec cet exemple de simulation (généré par le simulateur présenté en Section 4.3.1), la
distribution des valeurs de q semble être « aplatie » (kurtosis = −0,565) 2, avec une
dispersion plus élevée que les distributions gaussiennes individuelles des deux populations.

En appliquant ce concept à notre échantillon SNfactory, qui possède lui aussi une
dispersion intrinsèque σint ≈ 0,1mag (Rigault et al. 2020), nous pouvons estimer les
distributions des deux populations qui seraient la cause de cet effet. Cela est illustré dans
le graphique de droite de la Figure 7.4. Cependant, en utilisant nos données (standardisées
sans prise en compte du troisième paramètre γ lié à l’environnement ; voir Section 6.2.1), la
partie centrale (∆µ ∼ 0) ne semble (qualitativement) pas suivre la distribution attendue
par la simple somme de deux populations de SNe Ia. Cela suggère que la dispersion
intrinsèque n’est pas entièrement expliquée par l’existence d’un biais de magnitude de
∼ 0,2mag entre ces deux catégories.

De façon intéressante, cette analyse conceptuelle fournit une information sur le biais
astrophysique maximal ayant un effet sur les magnitudes standardisées des SNe Ia dans le

2. Le kurtosis correspond au « coefficient d’aplanissement » d’une distribution, dans notre cas nor-
malisé par la distribution normale (c’est-à-dire kurtosis nul pour une loi normale). Dans ce contexte, un
kurtosis positif est associé à une distribution « plus pointue », et inversement pour un kurtosis négatif
associé à une distribution « plus aplatie ».
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Figure 7.4 – Gauche : distribution de la quantité simulée q, générée par le simulateur présenté
en Section 4.3.1, représentée par l’histogramme gris. La ligne grise épaisse montre une représenta-
tion gaussienne de cette distribution. Les courbes bleu et orange correspondent à l’estimation de
la quantité q dans les catégories a et b respectivement. La fine ligne noire correspond à la somme
de ces distributions. Droite : distribution des résidus de Hubble des SNe Ia de notre échantillon
SNfactory (voir Section 5.1), représenté par l’histogramme gris. La ligne grise épaisse montre une
représentation gaussienne de cette distribution. Les lignes en pointillés bleu et orange montrent
les distributions attendues pour les deux population a et b qui expliqueraient la ligne pleine. La
ligne noire en pointillés correspond à la somme de ces deux distributions et doit être comparée
avec l’histogramme.

contexte des deux populations de SNe Ia : ce biais ne peut pas être plus grand que deux
fois la dispersion intrinsèque des résidus de Hubble. Par conséquent, la « vraie » marche
de magnitude possède une valeur nécessairement inférieure à ∼ 0,2mag.

De plus, si la marche de magnitude induite par le lsSFR spectroscopique est
∼ 0,13mag, alors, en employant l’équation (4.3) (voir Section 4.1.1, p.72), nous pouvons
conclure que la contamination de ce traceur est inférieure à 35%.

7.4 Conclusions générales

Dans cette thèse, nous utilisons un échantillon de 110 Supernovae de Type Ia (SNe Ia)
provenant de la collaboration the Nearby Supernova factory (SNfactory) afin d’étudier les
apparentes incohérences entre les différentes observations de l’impact de l’environnement
sur les magnitudes standardisées des SNe Ia, présentées dans la littérature. Au cours des
dix dernières années, il a été montré que la luminosité des SNe Ia dépend des propriétés
de leur galaxie hôte de manière significative, allant de faibles variations en distinguant
les morphologies des galaxies hôtes (par exemple Henne et al. 2017 ; Pruzhinskaya et
al. 2020), à une importante différence de luminosité (∼ 15%) lorsque nous discriminons
les SNe Ia par le taux de formation stellaire spécifique de leur environnement proche
(Rigault et al. 2020) ; la marche de masse globale, aujourd’hui régulièrement utilisée dans
la standardisation des SNe Ia, se situant entre les deux (∼ 8%) (par exemple Sullivan et
al. 2010 ; Roman et al. 2018).

Pour étudier ces variations, nous analysons d’abord les implications mathématiques de
supposer qu’il existe deux populations de SNe Ia pour comparer la différence de magnitude
moyenne en séparant les SNe Ia entre ces deux catégories (c’est-à-dire l’hypothèse d’une
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fonction de marche). Nous montrons qu’un tel procédé suppose implicitement que : (1) il
existe effectivement deux populations de SNe Ia qui diffèrent en moyenne de magnitudes
standardisées ; (2) le traceur utilisé est capable de les distinguer plus ou moins précisément.

En explorant les implications de ce modèle implicite à deux populations, nous montrons
que l’amplitude de la marche de magnitude observée par un traceur dépend de la capacité
de ce dernier à distinguer précisément les deux populations. En l’occurrence, si nous
appelons c la fraction de cibles mal classifiées par le traceur, et si nous appelons γ0 la
différence de magnitude moyenne entre les deux « vraies » catégories, alors la marche
de magnitude associée au traceur, γ, peut être déterminée par γ = γ0 × (1− c). Plus la
contamination est élevée, c’est-à-dire moins le traceur est correct dans sa classification,
moins élevée est la marche de magnitude attendue.

De plus, nous montrons que la dispersion intrinsèque des magnitudes, lorsque nous
marginalisons les populations, est définie, par définition, par la moitié de leur écart de
magnitude moyenne. La dispersion intrinsèque typique pour les SNe Ia étant ∼ 0,1mag,
nous pouvons majorer la marche de magnitude par ∼ 0,2mag, dans le cas où la dispersion
intrinsèque des SNe Ia serait entièrement causée par l’existence des deux populations.

Avec cette prédiction en tête, nous extrayons les traceurs environnementaux principaux
de la littérature pour notre échantillon de 110 SNe Ia, à savoir : les estimations spectrosco-
pique et photométrique du taux de formation stellaire spécifique local, les masses stellaires
locale et globale, la couleur u− r locale et la morphologie des galaxies hôtes. En première
approche, nous imposons un traceur, en l’occurrence le lsSFR spectroscopique, comme
étant un traceur de référence parfait, c’est-à-dire comme fixant la définition des deux
populations. Cette analyse nous permet de poser les conclusions suivantes :

Modèle à deux populations de SNe Ia : Nous montrons que les marches de ma-
gnitude mesurées sur notre échantillon, après estimation de la contamination des traceurs
associés, concordent avec la prédiction du modèle statistique (voir Figure 6.6). En appli-
quant ces contaminations aux données de la littérature, nous montrons que notre modèle
à deux populations de SNe Ia est capable d’expliquer les variations observées.

Choix du lsSFR spectroscopique comme traceur de référence : Quand nous
le comparons aux autres traceurs, nous montrons que le lsSFR spectroscopique est le
meilleur choix de traceur de référence pour expliquer les variations observées dans la
littérature, comme nous pouvons le voir qualitativement dans la Figure 7.2, et quantifié
dans la Figure 7.3.

Le modèle « prompt » contre « tardif » : La dichotomie sur l’âge du progéniteur
des SNe Ia (prompt contre tardif) semble être la plus à même de représenter le com-
portement des deux populations sous-jacentes. Cela est conforté par le fait que le lsSFR
spectroscopique, étant le meilleur traceur de référence, mesure en outre la fraction de
jeunes étoiles dans les environs des SNe Ia. De plus, Nicolas et al. (2021) montre que cette
modélisation des deux catégories de SNe Ia peut aussi expliquer la dérive du décalage vers
le rouge de la distribution de l’étirement temporel des courbes de lumière des SNe Ia.

Origine de la marche de masse : Il semble que deux populations liées à l’âge du
progéniteur des SNe Ia, combiné avec la précision des traceurs pour les distinguer, peut
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expliquer, au moins en partie, les mesures précédentes de la marche de masse. Cette
conclusion est en accord avec plusieurs études antérieures (par exemple Rigault et al.
2013, 2020 ; Roman et al. 2018) ; cependant elle est en contraste avec Brout et Scolnic
(2021), qui suggère que la poussière interstellaire est le facteur dominant.

Coefficients de standardisation α et β : Les paramètres de standardisation (l’étire-
ment temporel et la couleur des courbes de lumière) sont corrélés avec les deux populations
de SNe Ia, et donc avec les indicateurs environnementaux permettant de les distinguer.
Par conséquent, l’utilisation d’un traceur imprécis, comme la morphologie des galaxies
hôtes, biaise la dérivation des coefficients α et β.

L’amplitude de γ : En prenant en compte le modèle à deux populations de SNe Ia,
l’amplitude du biais astrophysique ayant un impact sur la luminosité des SNe Ia, c’est-à-
dire l’origine de la droite γ(c), doit être proche de ∼ 0,13mag, étant donné que le lsSFR
spectroscopique est le meilleur choix de traceur de référence. En ajustant l’origine de γ(c)
sur les données de la littérature (tout en conservant les contaminations estimées sur notre
échantillon SNfactory), nous trouvons une marche de magnitude de 0,121 ± 0,010mag
(voir Figure 6.6). Enfin, l’amplitude de γ est majorée par ∼ 0,2mag (correspondant à
deux fois la dispersion intrinsèque des résidus de Hubble).

Enfin, nous insistons sur le fait que, par ce travail, nous ne démontrons pas qu’il existe
effectivement deux populations de SNe Ia. Nous montrons seulement, par notre modèle
statistique, que deux populations définies par le lsSFR spectroscopique permettent de
justifier la variété de résultats obtenus dans la littérature. En l’occurrence, nous montrons
que les mesures de la marche de magnitude réalisées par les différentes équipes en pro-
posant différents traceurs environnementaux sur différents échantillons sont cohérentes
entres elles. Nous montrons que si le biais astrophysique agissant sur les SNe Ia est lié
à l’âge de l’environnement (voire du progéniteur) de ces objets, alors, par exemple l’ob-
servation d’une marche de magnitude compatible avec 0 en employant la morphologie ne
signifie pas que le biais n’existe pas, mais que ce traceur est inadapté pour quantifier ce
biais.
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Études préliminaires et perspectives
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Chapitre 8

Études préliminaires

Dans cette troisième et dernière partie, nous commençons par présenter quelques
études préliminaires qui nous permettent de tester la robustesse de notre modèle et de
chercher comment l’améliorer pour obtenir les résultats les plus précis et les plus justes
possibles. Pour finir, nous exposons quelques perspectives pour notre modèle de deux
populations de SNe Ia par son utilisation dans des échantillons différents et par ses consé-
quences dans la cosmologie dérivée des SNe Ia.

Comme nous l’avons dis à plusieurs reprises précédemment, aucun traceur n’est parfait
pour distinguer les deux populations de SNe Ia, car ce ne sont que des indicateurs indi-
rects des populations sous-jacentes de ces objets. Ainsi, nous devons remettre en question
l’hypothèse du traceur de référence « parfait » que nous avons posée jusqu’à présent en
lui associant une contamination nulle par rapport aux deux vraies populations de SNe Ia.

Par ailleurs, un point important de cette étude est l’estimation de la distribution spec-
trale d’énergie (SED), employée pour cinq traceurs sur six. Nous remarquons en particulier
dans la Figure 6.2 (voir Section 6.1.2) que le lsSFR spectroscopique et son équivalent pho-
tométrique sont beaucoup moins similaires que ce que nous pouvons attendre.

Dans la Section 8.1, nous discutons de la contamination du traceur de référence par
rapport aux vraies populations de SNe Ia. Nous étudions ensuite, dans la Section 8.2,
l’impact de l’ajustement de la SED sur l’estimation des paramètres physiques.
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CHAPITRE 8. ÉTUDES PRÉLIMINAIRES

8.1 Contamination du traceur de référence

En supposant que l’âge du progéniteur des SNe Ia soit bien l’effet sous-jacent qui nous
permet de discriminer les SNe en deux populations (prompte contre tardive), alors le lsSFR
spectroscopique, même en étant le meilleur traceur de référence (voir Section 7.2), n’en
reste pas moins un indicateur indirect de cet effet. Ce traceur mesure la fraction de jeunes
étoiles à l’intérieur d’un rayon projeté (1 kpc autour de la position des SNe Ia dans notre
étude), ce qui nous permet de supposer la classification des étoiles générant les SNe Ia, sans
être capable de mesurer directement l’âge de celles-ci. Nous pouvons donc nous attendre
à ce que le lsSFR soit lui-même contaminé, remettant en question l’hypothèse que sa
contamination soit fixée à 0 (calsSFR−spec = cblsSFR−spec = 0 ; voir Section 6.1.1).

Dans ce contexte, en supposant que la contamination du lsSFR spectroscopique s’élève
à quelques pourcents, la marche de magnitude à l’origine, γ0, est en fait plus élevée. Par
exemple, si clsSFR−spec = 10% et en conservant γlsSFR−spec = 0,13mag (voir Table 6.2),
γ0 = γlsSFR−spec (1 − clsSFR−spec)

−1 = 0,144mag. Par conséquent, les mesures de
γ0 exposées dans cette analyse, associées à l’hypothèse que nous disposons d’un traceur
de référence bruité (par les erreurs de mesure) mais parfaitement capable de distinguer
les deux catégories, correspondent à des minorants de la vraie différence de magnitude
moyenne entre les deux populations de SNe Ia.

Nous présentons dans cette Section deux approches théoriques dans le but d’estimer
la contamination du lsSFR spectroscopique sans avoir recours aux mesures directes nous
permettant de classifier exactement les deux populations de SNe Ia.

8.1.1 Paramètre libre de l’algorithme

Dans la Section 6.1.1, en nous basant sur le développement du modèle statistique de
deux populations de SNe Ia et de son algorithme (voir Chapitre 4), nous avons imposé le
lsSFR spectroscopique comme traceur de référence parfait en fixant sa contamination à
0. De ce fait, les éventuelles mauvaises classifications de ce traceur, par rapport aux deux
vraies populations de SNe Ia, étaient entièrement dues aux erreurs de mesure.

Nous pouvons maintenant tester l’estimation de la contamination du lsSFR spectro-
scopique en laissant ses paramètres de contamination (cref

a et cref
b ) comme étant des para-

mètres libres dans l’algorithme (voir l’équation (4.22) en Section 4.1.2). Cependant, notre
modèle statistique reste basé sur la corrélation entre un traceur de référence et un traceur
de comparaison. Ainsi, notre algorithme va réaliser l’échantillonnage de la contamination
de l’ensemble des traceurs de comparaison par rapport au lsSFR spectroscopique, tout en
ajustant la contamination de ce traceur en sorte qu’elle corrèle avec tous les traceurs de
comparaison.

De plus, étant donné que nous conservons le choix du lsSFR spectroscopique comme
traceur de référence, nous fixons les valeurs de ses coefficients de standardisation α et
β pour mesurer les marches de magnitude (γ∗ ; voir Section 7.1). Notons que, le lsSFR
spectroscopique étant désormais lui aussi un traceur contaminé, les coefficients α et β
seront biaisés dans la standardisation des SNe Ia en utilisant ce traceur. Cependant, il
nous semble plus correct de limiter cette erreur à un seul traceur plutôt que de laisser la
standardisation des SNe Ia créer un biais propre à chaque traceur.

Afin de valider cette méthode, nous appliquons exactement la même démarche que
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8.1. CONTAMINATION DU TRACEUR DE RÉFÉRENCE

Table 8.1 – Valeurs des paramètres de contamination ca et cb, en pourcents, propres à chacun
des quatre traceurs simulés, obtenues lors de la validation de la fonction de probabilité développée
en Section 8.1.1 : (1) à l’initialisation de la simulation (voir Section 4.3.1) ; (2) estimées par
l’algorithme étant données les mesures parfaites ; (3) estimées par l’algorithme étant données les
mesures bruitées.

paramètres c1a c1b c2a c2b c3a c3b c4a c4b

simulation 0,0 0,0 15,0 25,0 40,0 0,0 50,0 50,0

mesures parfaites 0,4+0,7
−0,3 0,4+0,7

−0,3 15,4+2,7
−2,5 24,6+3,2

−3,1 40,1+3,4
−3,7 0,4+0,6

−0,3 50,0+3,5
−3,6 50,0+3,3

−3,8

mesures bruitées 0,6+1,5
−0,5 0,6+1,1

−0,4 12,9+3,3
−3,1 23,3+3,8

−3,5 39,5+4,4
−4,3 0,7+1,6

−0,6 49,3+4,2
−4,4 48,4+4,6

−4,9

pour le modèle principal (voir Section 4.3.2). Les résultats de validation sont exposés dans
la Table 8.1. Ceux-ci nous permettent de valider cette méthode alternative. Appliquée
ensuite à notre échantillon, nous présentons les résultats dans la Table 8.2, et nous les
illustrons dans la Figure 8.1.

Ainsi, en appliquant notre modèle de deux populations de SNe Ia, en conservant le
choix de fixer pref

a = 50% (c’est-à-dire un nombre de SNe Ia également réparties dans les
deux vraies catégories), nous observons que la contamination du lsSFR spectroscopique
se situe autour de 7%. Pour l’ensemble des autres traceurs, nous obtenons des résultats
similaires à notre première approche (compatibles avec les incertitudes). Nous comparons
les estimations de la contamination dans les deux cas de contamination du lsSFR spectro-
scopique (fixée à 0 et laissée libre) dans la Table 8.4 (les résultats associés à cette Section
se situent dans la colonne nommée « Méthode 1 »), illustrées dans la Figure 8.2.

En ajustant la prédiction du modèle (équation (4.3), p.72 ; représentée par la ligne noire
dans la Figure 8.1) sur les données obtenues ici, nous trouvons γ0 = 0,127 ± 0,006mag
(nous obtenons χ2 = 12,4 et p-value = 0,054 en appliquant la même méthode qu’en
Section 7.2). Ce résultat est à nuancer par le fait que la mesure des marches de magnitude
(γ∗) est biaisée par les valeurs des coefficients α et β fixées sur celles obtenues lors de la
standardisation par le lsSFR spectroscopique, étant lui-même un traceur contaminé.

Le lsSFR spectroscopique conservant la plus faible contamination de l’ensemble des
traceurs (à moins de 2σ de la contamination nulle), cela vient renforcer le constat qu’il
s’agit du meilleur choix de traceur de référence pour identifier les deux vraies populations
de SNe Ia. Par conséquent, cela conforte notre hypothèse d’une distinction par l’âge du
progéniteur des SNe Ia.

8.1.2 Estimation à partir des résidus de Hubble

Avant de démontrer mathématiquement que nous pouvions déterminer la contamina-
tion d’un traceur par rapport à un traceur de référence (c’est-à-dire uniquement à partir de
propriétés galactiques, voir Section 4.1.2), nous avons commencé par introduire la conta-
mination en interprétant la fonction de marche sur une quantité q quelconque avec des
données simulées (voir Section 4.1.1). La quantité q correspondant aux résidus de Hubble
dans notre cas, il apparaît que nous pouvons théoriquement extraire la contamination
d’un traceur à partir de la distribution des résidus de Hubble.
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CHAPITRE 8. ÉTUDES PRÉLIMINAIRES

Table 8.2 – Résultats de l’estimation de la contamination (c = ca + cb, en pourcents ; théo-
riquement estimées par rapport aux deux vraies populations de SNe Ia) pour les traceurs envi-
ronnementaux présentés en Section 6.1.1 par notre algorithme modélisant deux populations de
SNe Ia en laissant les paramètres de contamination (ca et cb) libres pour l’ensemble des traceurs
(voir Section 8.1.1) ; et de la marche de magnitude en fixant les paramètres α et β par les valeurs
obtenues lors de la standardisation par le lsSFR spectroscopique (γ∗, voir Section 7.1) pour les
SNe Ia de notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1). Le paramètre tcut correspond à la valeur
de seuil appliquée à chaque traceur.

Traceur tcut c = ca + cb γ∗

lsSFR [spectro.] −10,82 7,2+5,6
−3,8 0,127± 0,032

lsSFR [photo.] −10,32 32,7+12,1
−10,3 0,078± 0,032

u− r locale 1,74 11,0+7,7
−5,8 0,095± 0,030

masse locale 8,37 57,5+12,8
−12,1 0,051± 0,028

masse globale 10,00 26,6+10,0
−7,6 0,116± 0,027

morphologie 0,37 53,1+10,5
−8,4 0,051± 0,036
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Figure 8.1 – La marche de magnitude (γ∗) en fonction de la contamination (c = ca + cb),
toutes deux estimées pour chaque traceur environnemental présenté en Section 6.1.1 en laissant
les paramètres de contamination (ca et cb) libres pour l’ensemble des traceurs (voir Section 8.1.1).
Les valeurs sont présentées dans la Table 8.2. Les cercles vides ou pleins se réfèrent respectivement
à des traceurs locaux ou globaux. Le diamant noir indique la marche de magnitude de valeur 0,
associée par définition à une contamination de 100%. La ligne noire (et la bande grise), ajustée
sur l’ensemble des marqueurs et ancrée sur le diamant noir, représente notre modélisation (et son
incertitude) de la marche de magnitude en fonction de la contamination (équation (4.3), p.72).
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8.1. CONTAMINATION DU TRACEUR DE RÉFÉRENCE

Dans la Section 4.1.1, nous présentons l’impact de la contamination d’un traceur sur
l’estimation de la marche de magnitude (voir Figure 4.1, p.71). En faisant un raisonnement
inverse, nous pouvons estimer la contamination du traceur en observant le comportement
des distributions des résidus de Hubble de chaque côté de la valeur de seuil par rapport
aux deux « vraies » populations. Cela suppose que nous connaissons la « vraie » valeur
de la marche de magnitude (c’est-à-dire γ0 = µa − µb).

Dans ce contexte alternatif, nous pouvons employer l’équation (6.6), mettant en rela-
tion les résidus de Hubble et les données de traceur (voir Section 6.2.1), pour introduire la
contamination. En employant les mêmes notations qu’en Section 4.1.1, la nouvelle forme
de la fonction de probabilité est exprimée, pour un traceur t et une cible i donnés, par :

Li = L
(
ca, cb | µa, σa, µb, σb, fi, yi, δyi

)

=
(

(1− fi)(1− ca) + fi ca

)

×N

(

yi ; µa,
√

σ2
a + δy2i

)

+
(

(1− fi) cb + fi (1− cb)
)

×N

(

yi ; µb,
√

σ2
b + δy2i

)

(8.1)

où ca et cb sont les paramètres de contamination du traceur ; les couples (µa, σa) et (µb, σb)
définissent les distributions gaussiennes estimées sur les résidus de Hubble en supposant
connue la vraie classification entre les populations a et b ; fi est la probabilité pour la
cible i d’être mesurée en-dessous de la valeur de seuil ; yi et δyi correspondent à la mesure
et son incertitude du résidu de Hubble associé à la cible i (comme en Section 6.2.1).

Notons que supposer connues les distributions des résidus de Hubble dans les popula-
tion a et b revient à donner a priori des valeurs pour les couples (µa, σa) et (µb, σb). De
plus, nous définissons les modes µa et µb à partir de la vraie marche de magnitude (γ0) et
de la proportion des vraies populations (pa) : µa = paγ0 et µb = (pa − 1)γ0. Finalement,
la fonction de probabilité devient :

Li = L
(
ca, cb | γ0, σa, σb, pa, fi, yi, δyi

)

=
(

(1− fi)(1− ca) + fi ca

)

×N

(

yi ; paγ0,
√

σ2
a + δy2i

)

+
(

(1− fi) cb + fi (1− cb)
)

×N

(

yi ; (pa − 1)γ0,
√

σ2
b + δy2i

)

(8.2)

Enfin, nous réalisons un échantillonnage des paramètres de contamination ca et cb par
un MCMC identique à celui décrit en Section 4.2, en remplaçant la fonction de probabilité
par l’équation (8.2).

Comme pour le modèle statistique de deux populations de SNe Ia développé en Sec-
tion 4.1, nous commençons par valider cette fonction de probabilité alternative en l’appli-
quant à des données de simulation. Nous reproduisons à l’identique la procédure exposée
en Section 4.3.2. Pour rappel, la simulation est paramétrée par γ0 = 1 et σa = σb = σ0 =
0,5, que nous donnons ensuite à notre algorithme comme paramètres connus a priori. De
plus, nous conservons le choix considéré jusqu’à présent de fixer pa = 50%. Les résultats
de la validation sont résumés dans la Table 8.3.

Nous remarquons que les valeurs estimées par l’algorithme sont très proches des valeurs
initiales attendues, dans les deux cas des mesures parfaites et bruitées, pour l’ensemble des
traceurs de simulation proposés. Ainsi, nous considérons que l’équation (8.2) est valide.
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Table 8.3 – Valeurs des paramètres de contamination ca et cb, en pourcents, propres à chacun
des quatre traceurs simulés, obtenues lors de la validation de la fonction de probabilité développée
en Section 8.1.2 : (1) à l’initialisation de la simulation (voir Section 4.3.1) ; (2) estimées par
l’algorithme étant données les mesures parfaites ; (3) estimées par l’algorithme étant données les
mesures bruitées.

paramètres c1a c1b c2a c2b c3a c3b c4a c4b

simulation 0,0 0,0 15,0 25,0 40,0 0,0 50,0 50,0

mesures parfaites 0,8+1,1
−0,6 1,4+1,7

−1,0 13,5+3,3
−3,3 25,6+3,6

−3,7 38,2+3,7
−3,8 0,9+1,3

−0,7 49,3+4,3
−4,1 49,6+4,1

−4,2

mesures bruitées 0,7+1,1
−0,5 1,4+1,7

−1,0 13,3+3,3
−3,2 25,3+3,8

−3,7 37,9+3,9
−4,0 0,9+1,3

−0,6 49,7+4,0
−4,1 49,8+4,2

−4,3

Nous appliquons maintenant ce modèle alternatif à notre échantillon de SNe Ia pro-
venant de SNfactory. Tout d’abord, nous employons la méthodologie développée en Sec-
tion 6.2.1 afin d’estimer les résidus de Hubble. Nous standardisons les SNe Ia en suivant
la même procédure, c’est-à-dire en minimisant l’écart entre les modules de distances me-
surés sur les SNe Ia par l’équation (6.1) (basée sur l’étirement temporel et la couleur des
courbes de lumière, et le modèle SALT2.4) et le diagramme de Hubble définis dans le
modèle cosmologique de Planck Collaboration et al. (2016), au moyen de l’équation (6.2).

Ensuite, nous devons donner a priori des valeurs aux paramètres pa, γ0, σa et σb dans
l’algorithme développé dans cette Section. Cependant, en réalité, nous ne disposons pas
des valeurs exactes de ces paramètres (contrairement à l’étape de validation dont nous
maîtrisons la simulation). En nous basant sur les résultats présentés jusqu’à présent dans
cette étude, nous choisissons, dans un premier temps, de donner à ces paramètres les
valeurs obtenues pour le lsSFR spectroscopique, c’est-à-dire γ0 = 0,13 et σa = σb = 0,1 ; à
nouveau, nous conservons le choix arbitraire, considéré jusqu’à présent, de fixer pa = 50%.

Après exécution de cet algorithme, les marcheurs des paramètres de contamination ca
et cb semblent converger (les distributions des échantillonnages sont de forme gaussienne),
mais présentent une dispersion très élevée. Nous exposons l’estimation de la contamination
de l’ensemble de nos traceurs dans la Table 8.4 (dans la colonne nommée « Méthode 2 »).
En l’occurrence, nous obtenons une contamination pour le lsSFR spectroscopique de ∼
24%. Ces estimations sont reportées dans la Figure 8.2 avec les deux premières méthodes.

Étant donnés les résultats cohérents obtenus pour les données simulées lors de l’étape
de validation, ces posteriors sont surprenants. En les comparant avec les méthodes pré-
cédentes (c’est-à-dire le modèle statistique à deux populations de SNe Ia, développé en
Section 4.1, dans les deux cas de la contamination du lsSFR fixée à 0 ou laissée libre ;
voir Table 8.4), nous observons des contaminations compatibles entre elles, mais avec des
dispersions sensiblement plus élevées.

Après avoir testé avec plusieurs associations de valeurs données a priori à notre algo-
rithme pour les paramètres pa, γ0, σa et σb, la dispersion des marcheurs de la contamination
des traceurs reste systématiquement aussi élevée.

Ce constat ne nous permet pas de tirer des conclusions pertinentes quant aux conta-
minations des différents traceurs, y compris le lsSFR spectroscopique, considéré comme
étant le meilleur traceur de référence. Cependant, après avoir expérimenté un compor-
tement similaire pendant le développement du modèle statistique à deux populations de
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Table 8.4 – Valeurs de la contamination c = ca + cb, en pourcents, propre à chaque tra-
ceur présenté en Section 6.1.1 en utilisant plusieurs méthodes : (0) modèle développé dans la
Section 4.1 en prenant le lsSFR spectroscopique comme traceur de référence parfait (c’est-à-
dire en fixant sa contamination à 0) ; (1) modèle identique à la première méthode en laissant
libre la contamination du lsSFR spectroscopique (voir Section 8.1.1) ; (2) modèle développé en
Section 8.1.2 avec une fonction de probabilité alternative. Les posteriors sont estimés, après exé-
cution de l’algorithme associé, par la médiane des distributions obtenues par l’échantillonnage
MCMC ; leurs incertitudes à un sigma par les percentiles à 16% et 84%.

Méthode 0 Méthode 1 Méthode 2

lsSFR [spectro.] 0,0 7,2+5,6
−3,8 24,4+18,5

−12,0

lsSFR [photo.] 36,9+10,8
−9,3 32,7+12,1

−10,3 45,8+26,6
−20,7

u− r locale 12,9+7,2
−5,7 11,0+7,7

−5,8 36,9+27,3
−19,1

masse locale 60,2+11,2
−10,6 57,5+12,8

−12,1 57,4+23,8
−21,3

masse globale 30,8+8,3
−7,7 26,6+10,0

−7,6 42,3+16,5
−14,0

morphologie 53,3+8,9
−7,5 53,1+10,5

−8,4 42,0+16,1
−11,7
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Figure 8.2 – Comparaison sur l’estimation de la contamination c = ca + cb, en pourcents,
propre à chaque traceur présenté en Section 6.1.1, entre les différentes méthodes employées comme
précisées dans la Table 8.4. La couleur des marqueurs indique la méthode associée.
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SNe Ia, nous pouvons supposer qu’il manque une information dans la fonction de proba-
bilité proposée dans cette Section (correspondant à la définition indirecte des populations
a et b par l’utilisation d’un traceur de référence). Quoi qu’il en soit, cette modélisation
nécessite une étude plus approfondie pour pouvoir en extraire des résultats exploitables.

Nous devons garder en mémoire que les deux méthodes alternatives présentées dans
cette Section (contamination du lsSFR spectroscopique laissée libre et nouvelle forme
de la fonction de probabilité) sont des approches théoriques, ayant pour but d’estimer
la contamination du traceur de référence (dans notre cas, le lsSFR spectroscopique). La
première semble cohérente dans les résultats, tandis que la deuxième semble imparfaite.
Dans tous les cas, tant que nous n’aurons pas accès à des mesures directes des progéniteurs
des SNe Ia, les résultats obtenus resteront spéculatifs.

8.2 Ajustement de la distribution spectrale d’énergie

Mis à part le lsSFR spectroscopique, qui, comme son nom l’indique, est un traceur
dérivé de mesures spectroscopiques, l’intégralité des autres traceurs environnementaux
sont extraits des mesures photométriques. Il est donc essentiel de traiter ces données le
plus précisément et correctement possible pour éviter de propager ensuite des erreurs dans
leur utilisation. Une étape conséquente du traitement de la photométrie est l’ajustement
de la distribution spectrale d’énergie (SED). Ce procédé nous permet d’appliquer des
corrections K aux mesures de flux, mais aussi d’extraire des paramètres physiques tels
que la masse stellaire et le taux de formation stellaire (SFR ; et par conséquent le taux de
formation stellaire spécifique, sSFR).

Concernant LePHARE 1, que nous avons utilisé jusqu’à présent (voir Section 5.2.2), nous
avons remarqué dans la Figure 6.2 (voir Section 6.1.1) une corrélation très faible entre les
estimations spectroscopique et photométrique du lsSFR, avec un coefficient de Spearman
de ρ = 0,5.

En outre, dans les Figures 6.1 et 6.2 (voir Section 6.1.1), nous constatons que le lsSFR
photométrique, estimé par LePHARE avec le fichier de configuration de Jones et al. (2018),
sature à log(lsSFR) ≈ −9,5.

Enfin, nous observons dans plusieurs cas (∼ 10% des SNe Ia de notre échantillon) une
divergence de l’ajustement de la SED (χ2 ≫ 1) par l’emploi du fichier de configuration
de Jones et al. 2018, conduisant à des valeurs de log(lsSFR) < −100 (non représentées
sur les différentes Figures concernées pour plus de lisibilité) 2.

Dans cette Section, nous étudions plus en détails l’ajustement de la SED avec pour
objectif d’améliorer la précision et la justesse du traitement des mesures photométriques.

1. https://www.cfht.hawaii.edu/~arnouts/LEPHARE/lephare.html ; v2.2
2. Nous trouvons des divergences similaires en réalisant l’ajustement de la SED sur les données de

Jones et al. (2018) avec leur fichier de configuration (afin de vérifier, en retrouvant les mêmes résultats
que dans leur article, que nous utilisons exactement les mêmes paramètres qu’eux dans notre étude et de
pouvoir rigoureusement comparer nos mesures de la marche de magnitude).
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8.2. AJUSTEMENT DE LA DISTRIBUTION SPECTRALE D’ÉNERGIE

8.2.1 Configuration de LePHARE

Dans la Section 5.2, nous avons employé deux fichiers de configuration différents pour
initialiser LePHARE.

Le premier a été développé empiriquement par nos soins avec de nombreux tests de
robustesse et de comparaison entre les estimations des paramètres physiques faites par
LePHARE et nos propres mesures (calibration de la luminosité des raies Hα par Calzetti
2013 pour le lsSFR, relation de Taylor et al. 2011 pour la masse stellaire, voir Section 5.2).
Ce fichier de configuration est utilisé pour mesurer la couleur et la masse stellaire locales
(voir Section 5.2.2).

Le deuxième, provenant de Jones et al. (2018), est employé pour réaliser une estimation
photométrique du lsSFR (voir Section 5.2.4), nous permettant de comparer nos résultats
avec les leurs.

Nous avons remarqué, pendant le développement de notre fichier de configuration, que
les résultats obtenus par LePHARE dépendent fortement de sa configuration. En effet, les
paramètres d’initialisation ont un impact direct sur les modèles créés en amont et qui sont
utilisés pendant l’ajustement de la SED sur les données.

Nous illustrons cette influence dans la Figure 8.3 en comparant les paramètres phy-
siques de masse stellaire (log(M∗/M⊙)), taux de formation stellaire (lSFR) et taux de
formation stellaire spécifique (lsSFR), tous les trois extraits de l’ajustement de la SED
par LePHARE de l’environnement galactique dans un rayon projeté de 1 kpc autour de la
position des SNe Ia de notre échantillon, en utilisant les deux fichiers de configuration.
Nous représentons les données ainsi obtenues par rapport à des mesures indépendantes
de ces mêmes paramètres physiques : pour la masse stellaire, nous employons la relation
de Taylor (Taylor et al. 2011, voir Section 5.2.3) ; le lSFR est obtenu par des mesures
spectroscopiques au moyen de la fonction de calibration de la luminosité des raies Hα
(Calzetti 2013, voir Section 5.2.1) ; et le lsSFR correspond au ratio entre le lSFR et la
masse stellaire ainsi mesurés.

Tout d’abord, nous constatons encore la présence de deux cas de divergence de l’ajus-
tement de la SED (χ2 ≫ 1, non représentés dans la Figure 8.3 pour plus de lisibilité) pour
ce rayon d’étude (1 kpc) avec le fichier de configuration de Jones et al. (2018) (tandis que
le nôtre n’en présente aucun).

Nous observons une meilleure corrélation (coefficient de Pearson ρ = 0,96), avec une
plus faible dispersion, pour la masse stellaire avec notre fichier de configuration (en fonc-
tion de la mesure par la relation de Taylor), plutôt qu’avec celui de Jones et al. (2018)
(ρ = 0,56). Cela est justifié par le fait que nous avons construit notre configuration dans
le but de maximiser cette corrélation. Notons tout de même un comportement étrange de
la corrélation entre la masse stellaire extraite par LePHARE et celle donnée par la relation
de Taylor (Taylor et al. 2011).

Ensuite, aucun des fichiers de configuration ne fournit une corrélation significative
entre le lSFR photométrique (estimé par LePHARE) et celui spectroscopique (dérivé de
la luminosité des raies Hα). En l’occurrence, notre configuration présente un coefficient
de Pearson de ρ = 0,46, tandis que celle de Jones et al. (2018) obtient ρ = 0,37. Nous
voyons plusieurs causes possibles pour expliquer ces différences : (1) le ou les indicateurs
du SFR employés par LePHARE peuvent être différents des raies Hα ; (2) des mesures
photométriques dans un plus grand nombre de bandes (dans l’ultra-violet et l’infrarouge
par exemple) permettrait un ajustement plus étendu en longueur d’onde de la SED, et
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Figure 8.3 – Comparaison entre les paramètres physiques de masse stellaire (log(M∗/M⊙)),
taux de formation stellaire (lSFR) et taux de formation stellaire spécifique (lsSFR), respecti-
vement de haut en bas, extraits de l’ajustement de la SED par LePHARE de l’environnement
galactique dans un rayon projeté de 1 kpc autour de la position des SNe Ia de notre échantillon
en employant notre fichier de configuration (marqueurs ronds bleus) et celui de Jones et al. (2018)
(marqueurs carrés jaunes), en fonction de mesures indépendantes de ces mêmes paramètres phy-
siques (comme indiqué en Section 8.2.1, relation de Taylor pour la masse stellaire, luminosité des
raies Hα pour le lSFR, et le ratio des deux pour le lsSFR). La ligne noire dans chaque graphique
représente la relation linéaire idéale pour chaque paramètre physique.
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ainsi bénéficier d’une plus grande précision sur l’ajustement du SFR ; (3) LePHARE crée
des modèles de galaxies entières lors de son initialisation, ce qui ne paraît pas adapté à
une étude photométrique localisée de l’environnement des SNe Ia.

Enfin, les corrélations pour l’estimation du lsSFR sont aussi très faibles entre les deux
configurations de LePHARE et le ratio de la masse stellaire et du lSFR (ρ = 0,36 pour notre
configuration, ρ = 0,49 pour celle de Jones et al. 2018). Nous constatons que la corrélation
et la dispersion des données sont meilleures avec le fichier de Jones et al. (2018) qu’avec le
nôtre, ce qui est surprenant étant donnés les meilleurs résultats obtenus individuellement
pour la masse stellaire et le lSFR avec notre fichier (tandis que le lsSFR est censé être le
ratio des deux).

À l’origine, nous avons choisis d’employer LePHARE comme estimateur de la SED sur
nos données photométriques afin de pouvoir comparer rigoureusement nos résultats avec
ceux de Jones et al. (2018). Cependant, il s’avère que son utilisation n’est pas adaptée à
notre analyse : LePHARE a été développé avec pour objectif principal d’estimer les décalages
vers le rouge photométriques et travaille sur des galaxies étudiées en globalité (plutôt que
localement). Il convient donc de trouver une méthode plus conforme à cette étude (analyse
locale des propriétés physiques de l’environnement galactique des SNe Ia) avant de pouvoir
l’exploiter à plus grande échelle (c’est-à-dire des échantillons plus larges de SNe Ia).

8.2.2 prospector

Il existe un grand nombre de possibilités lorsque nous devons ajuster la SED 3. Nous
proposons dans cette Section une alternative à l’utilisation de LePHARE par l’emploi de
prospector

4. Il s’agit d’un code, implémenté dans Python, réalisant des inférences bayé-
siennes des propriétés physiques (à plus ou moins grandes dimensions) de populations
stellaires à partir de données photométriques et/ou spectroscopiques par un échantillon-
nage MCMC (Johnson et al. 2019). prospector est basé sur l’utilisation de the Flexible
Stellar Populations Synthesis 5, 6 (FSPS ; Conroy et al. 2009 ; Conroy et Gunn 2010).

prospector procède en générant des distributions spectrales d’énergie, modélisées
étant donné des paramètres physiques (tels que la masse stellaire, les paramètres de l’his-
toire de la formation stellaire, la poussière, les lignes d’émission, etc.) en utilisant sedpy 7,
et en les comparant aux données jusqu’à obtenir la meilleur concordance (en anglais, il
s’agit de forward modeling). L’échantillonnage MCMC est réalisé, au choix, par emcee

8

ou dynesty
9.

Comme pour LePHARE, nous avons développé une implémentation Python de l’ajus-
tement de la SED en utilisant les fonctions de prospector, disponible publiquement :
pyprosp

10.
prospector dispose de deux types principaux de modélisation, tous deux basés sur

3. L’ensemble des méthodologies publiques actuelles est présenté au site internet : http://

sedfitting.org/Fitting.html.
4. https://prospect.readthedocs.io

5. https://github.com/cconroy20/fsps

6. https://dfm.io/python-fsps

7. https://github.com/bd-j/sedpy

8. https://emcee.readthedocs.io

9. https://dynesty.readthedocs.io

10. https://github.com/MartinBriday/pyprosp
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la star formation history (SFH) : une modélisation directe (décrite par exemple par un
taux de formation stellaire décroissant exponentiellement avec une échelle de temps τ) et
une méthode indirecte (par exemple en ajustant le taux de formation stellaire à travers
des intervalles de temps prédéfinis, voire libres de varier pendant l’ajustement). À ces
deux bases de modèle s’ajoute l’inclusion éventuelle de paramètres physiques supplémen-
taires (comme ceux de la poussière intergalactique, des noyaux actifs de galaxies, lignes
d’émission, etc.). Nous avons choisis d’employer le modèle intégré alpha, présenté par
Leja et al. (2017) et employant la quasi totalité des paramètres physiques disponibles
pour modéliser la SED, auquel nous adaptons les priors pour correspondre à notre étude
localisée (par exemple, nous permettons au paramètre de masse stellaire de descendre jus-
qu’à log(M∗/M⊙) = 6 au lieu de 8 dans le modèle pré-chargé). Le modèle alpha faisant
partie des méthodes indirectes, nous utilisons le générateur de SED FastStepBasis

11.
Pour l’échantillonnage MCMC, nous utilisons dynesty 9 (Speagle 2020). Il s’agit d’une

implémentation, entièrement dans Python, de l’algorithme d’échantillonnage par imbrica-
tion dynamique (Higson et al. 2019). dynesty fonctionne avec un seul marcheur et prend
comme argument un seuil de convergence, contrairement à emcee qui demande un nombre
définis de chaînes et d’échantillons à générer (voir Section 4.2.2). Cela signifie que dynesty
n’arrêtera l’échantillonnage qu’une fois la convergence atteinte 12, et que la taille finale du
marcheur est variable pour chaque exécution de dynesty. Nous avons placé le seuil de
convergence en fixant le paramètre spécifique à prospector dlogz = 0,05.

Nous comparons l’ajustement de la SED obtenue par l’utilisation de LePHARE (avec
l’emploi de notre fichier de configuration, voir Section 5.2.2) et de prospector pour
l’environnement galactique dans un rayon projeté de 1 kpc autour d’une SN Ia quelconque
dans la Figure 8.4.

Tout d’abord, notons que le temps pris par chaque algorithme est sensiblement diffé-
rent. L’initialisation de LePHARE s’effectue entre quelques minutes et plusieurs dizaines (en
fonction du contenu du fichier de configuration utilisé), mais une fois réalisée, l’ajustement
de la SED est très rapide (quelques minutes pour l’ensemble des SNe Ia de notre échan-
tillon SNfactory). En revanche, prospector demande un temps beaucoup plus conséquent,
en fonction du modèle employé et des mesures photométriques à disposition : dans notre
contexte (cinq bandes SDSS ugriz avec le modèle alpha), le marcheur converge au bout
de plusieurs dizaines de minutes (pour les plus courts) à plusieurs heures (pour les plus
longs).

Ensuite, nous observons dans la Figure 8.4 une grande similitude entre les deux SED,
mais avec une résolution beaucoup plus élevée avec prospector qu’avec LePHARE 13. Ainsi,
nous observons un plus grand nombre de détails sur le spectre de prospector, notamment
avec les raies d’émission et d’absorption (invisibles dans LePHARE).

Après exécution de prospector pour l’ensemble de notre échantillon de SNe Ia prove-
nant de SNfactory, nous pouvons aussi comparer les estimations des paramètres physiques

11. Il s’agit d’une implémentation dans Python de FSPS adaptée à la modélisation indirecte de la SFH,
tandis que pour les méthodes directes il faut employer CSPSpecBasis.

12. Si la convergence ne peut être atteinte, l’algorithme utilise un argument de nombre maximal d’ité-
rations pour s’arrêter.

13. prospector génère des SED sur une amplitude de longueur d’onde allant de 96 à 1 × 108 Å avec
∼ 6000 points de données, tandis que LePHARE s’étend de 300 à 1 × 105 Å avec ∼ 1000 points. Cela
justifie aussi le temps de calcul de prospector, car le marcheur MCMC génère une SED à chaque
itération. Notons que dans les deux cas, la résolution n’est pas aisément modifiable.
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Figure 8.4 – Comparaison entre la SED ajustée par prospector (ligne noire ; voir Sec-
tion 8.2.2) et par LePHARE (ligne rouge ; voir Section 5.2.2), avec leur incertitude respective, de
l’environnement stellaire dans un rayon de 1 kpc autour de la position de la même SN Ia qu’en Fi-
gure 5.7. Les marqueurs bleus correspondent aux mesures photométriques (avec leur erreur) dans
les bandes SDSS ugriz, dont les courbes de transmission sont représentées en bas du graphique.
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entre les deux algorithmes (pour LePHARE, nous employons le fichier de configuration que
nous avons développé en Section 5.2.2), comme illustré dans la Figure 8.5.

Dans cette Figure, nous observons une bonne corrélation entre la masse stellaire es-
timée par prospector et les mesures par la relation de Taylor (coefficient de Pearson
ρ = 0,97 ; équivalent à LePHARE avec notre fichier de configuration, voir Section 8.2.1).
Notons un décalage de ∼ 0,4 dex, que nous supposons dû à la différence de définition entre
les deux estimations de la masse (prospector contre relation de Taylor).

Les estimations du lSFR sont très similaires entre prospector et LePHARE, induisant
une corrélation très faible avec l’estimation spectroscopique (ρ = 0,56). Et par conséquent,
le lsSFR extrait de prospector présente lui-aussi une faible corrélation avec son équivalent
mesuré indépendamment (ρ = 0,44).

De plus, bien que le lsSFR extrait de prospector semble quasiment constant pour l’en-
semble des SNe Ia (mettant en évidence les lacunes sur l’indicateur du SFR, provenant
probablement du faible nombre de mesures photométriques dont nous disposons), nous
observons une dispersion relativement faible du lsSFR extrait de prospector, en com-
paraison avec LePHARE. Cela suggère que prospector est plus précis pour les analyses
locales (et donc plus adapté à notre étude).

Pour conclure, afin d’obtenir les traitements des mesures photométriques les plus précis
possibles, dans notre contexte, il s’avère nécessaire de changer de méthode d’ajustement
de la SED. En effet, LePHARE n’est pas adapté pour une analyse locale de l’environnement
galactique des SNe Ia. Nous avons proposé une alternative par l’utilisation de prospector.

Ensuite, l’ajustement de la SED à partir des seules bandes photométriques optiques
de SDSS et PS1 est suffisant pour appliquer des corrections K aux mesures dans ces
mêmes bandes (l’incertitude de la SED sur l’intervalle de longueurs d’ondes concerné est
suffisamment faible pour permettre une reconstruction précise des mesures photométriques
K corrigées ; voir Section 5.2.2).

Cependant, nous supposons qu’ajouter des mesures photométriques dans des longueurs
d’ondes plus étendues est nécessaire pour obtenir des estimations plus précises des para-
mètres physiques (par exemple GALEX pour l’ultra-violet, et 2MASS, WISE ou Spitzer
pour l’infrarouge). Ce dernier point reste à vérifier, mais cela permettrait d’étendre l’étude
menée dans cette thèse à d’autres échantillons de SNe Ia que SNfactory, en permettant
la dérivation de l’ensemble des traceurs par la photométrie. En effet, les mesures spec-
troscopiques de l’environnement local des SNe Ia sont rares et difficilement mesurables,
contrairement aux données photométriques (directement accessibles à partir des images
fournies par les différentes collaborations et plus flexibles sur le rayon d’étude que la
spectroscopie).
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Figure 8.5 – Similaire à la Figure 8.3, en comparant les estimations des paramètres physiques
extraits de l’ajustement de la SED de l’environnement galactique dans un rayon projeté de
1 kpc autour de la position des SNe Ia de notre échantillon en employant LePHARE (avec notre
fichier de configuration développé en Section 5.2.2, marqueurs ronds bleus) et prospector (voir
Section 8.2.2, marqueurs triangles verts).
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Chapitre 9

Perspectives et applications

Pour terminer cette thèse, nous proposons, avec ce dernier Chapitre, quelques ouver-
tures et applications de l’étude menée jusqu’ici.

Lors de l’application de notre modèle statistique à deux populations de SNe Ia sur
nos données, nous avons posé une hypothèse forte sur la répartition des SNe Ia dans les
deux populations. En l’occurrence, ne voyant pas de raison de favoriser une catégorie par
rapport à l’autre, et en nous basant sur les études précédentes de taux de SNe Ia, nous
avons choisi de fixer cette répartition avec une constante de 50% pour chaque population.
Nous allons remettre cette hypothèse en question.

Par ailleurs, les résultats exposés dans les Chapitres précédents semblent converger
vers la dichotomie basée sur l’âge du progéniteur des SNe Ia. Dans ce contexte, nous
pouvons supposer une plus grande corrélation entre leur luminosité et les propriétés de
leur environnement par l’utilisation de traceurs locaux. Cependant, l’estimation de la
masse stellaire (globalement et localement) semble démentir cette hypothèse.

Enfin, rappelons que nous nous situons dans le contexte de la tension de Hubble,
mettant en conflit les mesures directes et indirectes de la constante de Hubble. Nous
pouvons étudier l’impact de notre étude sur cette tension.

Dans la Section 9.1, nous présentons les futurs grands relevés de SNe Ia et les effets
qu’ils pourraient avoir sur notre étude. Puis, nous discutons de l’intérêt d’une analyse
locale des traceurs environnementaux dans la Section 9.2. Enfin, nous présentons quelques
conséquences de notre travail sur les études cosmologiques.
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9.1 Futurs grands relevés de SNe Ia

Dans cette Section, nous présentons les deux principaux relevés de SNe Ia en cours ou
à venir dans un futur proche. Nous proposons ensuite quelques perspectives pour notre
étude, dues à l’augmentation de la statistique.

9.1.1 Zwicky Transient Facility

Le sondage Zwicky Transient Facility (ZTF ; Bellm et al. 2019 ; Masci et al. 2019 ;
Graham et al. 2019), mis en service depuis 2018, repose sur une caméra grand champ,
composée de 16 capteurs CCD de 6144 × 6160 pixels chacun, permettant de couvrir
une surface de 47 deg2 à chaque exposition (surface équivalente à 247 pleines lunes) avec
une cadence de ∼ 3760 deg2 /h (cela signifie que ZTF peut couvrir la totalité du ciel de
l’hémisphère Nord en une nuit). Cette caméra est positionnée sur le télescope Samuel
Oschin de 1,2 m de diamètre (P48, de type Schmidt), situé à l’Observatoire Caltech de
Palomar. Cette caméra est équipée de trois filtres optiques : g (λeff = 4722,74Å), r (λeff =
6339,61Å) et i (λeff = 7886,13Å). Ceux-ci sont capables de détecter des phénomènes
physiques plus lumineux que g = 20,8mag, r = 20,6mag et i = 19,9mag respectivement
(pour des objets transitoires dans le cadre d’une seule visite). Nous illustrons les bandes
de transmission de ces filtres dans la Figure 9.1, et nous montrons un exemple de courbes
de lumière d’une SN Ia avec une cadence de prise de mesures particulièrement élevée dans
la Figure 9.2.

Cette caméra est accompagnée d’un spectromètre à basse résolution (R = ∆λ/λ ≈
100), la Spectral Energy Distribution Machine (SEDM ; Blagorodnova et al. 2018 ; Rigault
et al. 2019), montée sur le téléscope de 1,5m à Palomar (P60). Cet outil consiste en un
spectrographe à intégrale de champ (en anglais, Integral Field Spectrograph, IFS) composée
de 45 × 52 spaxel (spatial picture element) et possède un champ de vue de 28′′ × 28′′.
Les spectres sont extraits au moyen du paquet pysed

1 (implémenté dans Python). Ce
spectrographe a été conçu dans le but de classifier les objets transitoires détectés par
ZTF. Nous illustrons un exemple de spectre extrait de SEDM dans la Figure 9.3

Le potentiel de découvertes de ZTF s’élève à plusieurs SNe, étoiles variables et asté-
roïdes toutes les nuits d’observation, un noyau galactique actif (Active Galactic Nuclei,
AGN) par semaine, un événement de rupture par effet de marée (Tidal Disruption Event,
TDE) par mois, une SN sous l’effet d’une lentille gravitationnelle par trimestre, et plu-
sieurs objets transitoires inattendus par an.

Depuis son lancement, ZTF a détecté et étudié plus de 3000 objets transitoires avec
des décalages vers le rouge z < 0,2, dont plus de 2000 classifiés comme étant des SNe Ia
(Perley et al. 2020). Nous illustrons la distribution de ces objets en fonction de leur
décalage vers le rouge dans la Figure 9.4.

9.1.2 Observatoire Vera C. Rubin

L’observatoire Vera C. Rubin (anciennement appelé Large Synoptic Survey Telescope
jusqu’en Juin 2019 ; LSST ; Tyson 2002 ; Ivezic et al. 2008 ; Ivezić et al. 2019) est composé
du télescope de 8,4m de diamètre (6,5m effectifs), nommé Simonyi Survey Telescope et

1. https://github.com/MickaelRigault/pysedm
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Figure 9.1 – Transmission en longueur d’onde des filtres g (bleu), r (orange) et i (rouge)
utilisés par ZTF.
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Figure 9.2 – Courbes de lumière de la SN Ia ZTF18aazblzy dans les bandes photométriques
g (bleu) et r (orange). Données provenant de Yao et al. (2019).
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Figure 9.3 – Spectre calibré en flux (et son incertitude) de la SN Ia ZTF18abqlpgq extrait
de SEDM en utilisant le paquet pysedm. Figure de Rigault et al. (2019).
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Figure 9.4 – Distribution de la magnitude apparente des objets détectés par ZTF en fonction
de leur décalage vers le rouge. Les types et couleurs sont indiqués dans la légende : « SN Ia »
(orange) représente les Supernovae de Type Ia ; « CCSN » (vert) indique les Supernovae à
effondrement de coeur (tous les type de Supernovae autres que Ia) ; « TDE » (rouge) représente
les événements de rupture par effet de marée (Tidal Disruption Event) ; « gap » (marron) indique
les objets transitoires incluant les évènement riche en Calcium, les novae lumineuses rouges, les
évènements de luminosité intermédiaires rouges, et les éruptions lumineuses d’étoiles variables
bleus ; « nova » (gris foncé) représente les novae classiques ; et « other » (rose) indique deux
évènements n’entrant dans aucune des catégories précédentes. Le graphique au-dessus montre des
histogrammes (avec ou sans critères de sélection, respectivement en traits pleins ou en pointillés)
de la distribution des SNe Ia (en orange) et des autres types de SNe (CCSN, en vert) en fonction
du décalage vers le rouge. Figure de Perley et al. (2020).
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Table 9.1 – Propriétés des filtres optiques utilisés par LSST : nom du filtre, longueur d’onde
effective et profondeur de sensibilité pour des objets transitoires dans le cadre d’une seule visite.

Filtre λeff [Å] sensibilité [mag]

u 3751,36 23,9

g 4741,64 25,0

r 6173,23 24,7

i 7501,62 24,0

z 8679,19 23,3

y 9711,53 22,1
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Figure 9.5 – Design actuel des bandes de transmission (incluant une modélisation de l’at-
mosphère et de la base de transmission des détecteurs) en longueur d’onde des filtres u (violet),
g (bleu), r (vert) et i (orange), z (rouge clair) et y (rouge sombre) utilisés par LSST.

situé sur le mont Cerro Pachón (Nord du Chili). Encore en construction, sa mise en
fonction est attendue pour 2022.

Ce télescope grand champ, basé sur un système à trois miroirs, couvrira une surface de
9,6 deg2 à chaque exposition. Il sera équipé d’une caméra composée de 189 capteurs CCD
de 4096×4096 pixels chacun, avec six filtres optiques. Nous résumons les propriétés de ces
filtres dans la Table 9.1, et nous illustrons le design actuel de leur bande passante dans la
Figure 9.5. Ainsi, LSST prévoit de détecter des objets jusqu’à des décalages vers le rouge
z ∼ 1 grâce à des profondeurs de sensibilité de l’ordre de r ≈ 27,5mag en combinaison
d’images (supérieur à SDSS de plus de 4mag).

La séquence d’observation standard consistera en des paires (pour compenser l’effet
des rayons cosmiques) de 15 secondes d’exposition dans un champ donné. Lors d’une
même nuit donnée, cette séquence sera répétée deux fois pour chaque position du ciel
observée. Ainsi, LSST sera capable de couvrir 10 000 deg2 du ciel, dans un filtre donné,
en trois nuits.

Le sondage Legacy Survey of Space and Time prévoit d’opérer sur 10 ans. Il totalisera
une surface du ciel de 30 000 deg2, avec des images dans les six bandes optiques observées
à de multiples reprises au cours de cette période (chaque position pourrait être visitée
∼ 1000 fois en 10 ans) : ∼ 90% du temps d’observation seront affectés à un sondage à
champ large sur une surface de 18 000 deg2 ; les ∼ 10% restant seront associé à un sondage
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en profondeur du ciel.
L’objectif de LSST est d’atteindre ∼ 32× 1012 observations de ∼ 40× 109 objets, qui

seront rendus publiques pour l’ensemble des scientifiques (et personnes tiers) tout autour
du globe. Les principaux thèmes scientifiques de LSST sont :

— l’analyse de la matière sombre et de l’énergie sombre ;
— l’inventaire des objets composant le système solaire ;
— l’exploration du ciel optique transitoire (notamment l’observation des SNe Ia) ;
— la cartographie de la Voie Lactée.
Dans ce contexte, LSST prévoit de découvrir un nombre sans précédent de SNe Ia,

avec un ordre de grandeur s’élevant à O(106) (Lochner et al. 2021), avec un décalage vers
le rouge moyen de z ∼ 0,7.

9.1.3 Perspectives pour une plus grande statistique sans données
spectroscopiques

Actuellement, le diagramme de Hubble est composé de ∼ 1000 SNe Ia avec des déca-
lages vers le rouge allant jusqu’à z ∼ 2,3 (échantillon Pantheon ; Scolnic et al. 2018). Une
telle statistique (dix fois notre échantillon SNfactory), appliquée à notre étude, permet-
trait de réduire l’erreur statistique sur les résultats dérivés de nos mesures, d’autant plus
avec la prise en compte des sondages ZTF et LSST présentés plus haut.

Cependant, l’obtention de l’ensemble des traceurs environnementaux pour toutes de
ces SNe Ia est complexe, en particulier pour celles possédant un décalage vers le rouge
élevé.

Premièrement, nous l’avons dis, SNfactory est actuellement le seul sondage à posséder
des mesures spectroscopiques de l’environnement local des SNe Ia. Par conséquent, nous
ne pouvons accéder qu’aux traceurs photométriques pour les SNe Ia provenant d’autres
échantillons. Nous pouvons estimer l’impact de ce fait sur notre étude en retirant le lsSFR
spectroscopique des traceurs à notre disposition (tous les autres sont dérivés de mesures
photométriques).

À titre d’exemple, nous proposons de prendre la masse stellaire globale comme tra-
ceur de référence (étant donné qu’il s’agit du deuxième meilleur choix selon nos résultats
exposés en Section 7.2), tout en laissant libres ses paramètres de contamination (comme
développé en Section 8.1.1). Dans ce contexte, nous illustrons les résultats de notre al-
gorithme dans la Table 9.2 (en comparant les valeurs de contamination avec la méthode
alternative de la Section 8.1.1) et dans la Figure 9.6.

Nous observons que les estimations des contaminations sont, dans l’ensemble, compa-
tibles avec les résultats précédents (bien que les erreurs statistiques ne nous permettent
pas de vérifier la robustesse de cette comparaison). En ajustant la prédiction du modèle
(équation (4.3), p.72 ; représentée par la ligne noire dans la Figure 9.6), nous trouvons
γ0 = 0,118±0,006mag (nous obtenons χ2 = 12,0 et p-value = 0,051 en appliquant la même
méthode qu’en Section 7.2), ce qui est légèrement inférieur à la valeur estimée en prenant
en compte le lsSFR spectroscopique (avec γ0 = 0,127± 0,006mag, voir Section 8.1.1).

Deuxièmement, plus le décalage vers le rouge de l’objet étudié est élevé, plus le rayon
d’étude dans l’image est réduit. Par conséquent, la résolution venant de l’instrument limite
la précision (voire l’obtention) des mesures de flux. En l’occurrence, la SN Ia possédant
le plus haut décalage vers le rouge dans notre échantillon est mesuré à z = 0,079, ce qui
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Table 9.2 – Résultats de l’estimation de la contamination (c = ca + cb, en pourcents ; théori-
quement estimées par rapport aux deux vraies populations de SNe Ia) pour les traceurs environ-
nementaux présentés en Section 6.1.1 (excepté le lsSFR spectroscopique) par notre algorithme
modélisant deux populations de SNe Ia en laissant les paramètres de contamination (ca et cb)
libres pour l’ensemble des traceurs (voir Section 9.1.3) ; et de la marche de magnitude en fixant
les paramètres α et β par les valeurs obtenues lors de la standardisation par la masse stellaire
globale (γ∗, voir Section 7.1) pour les SNe Ia de notre échantillon SNfactory (voir Section 5.1).
Le paramètre tcut correspond à la valeur de seuil appliquée à chaque traceur. La colonne « Mé-
thode 1 » correspond aux résultats de contamination obtenus à partir de la méthode alternative
décrite en Section 8.1.1.

Traceur tcut c = ca + cb Méthode 1 γ∗

masse globale 10,00 23,2+5,6
−4,6 26,6+10,0

−7,6 0,116± 0,030

lsSFR [photo.] −10,32 47,0+15,2
−13,5 32,7+12,1

−10,3 0,076± 0,032

u− r locale 1,74 10,5+7,8
−5,7 11,0+7,7

−5,8 0,093± 0,030

masse locale 8,37 43,6+14,1
−13,4 57,5+12,8

−12,1 0,056± 0,028

morphologie 0,37 47,5+8,3
−6,8 53,1+10,5

−8,4 0,044± 0,036
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Figure 9.6 – La marche de magnitude (γ∗) en fonction de la contamination (c = ca + cb),
toutes deux estimées pour chaque traceur environnemental présenté en Section 6.1.1 (excepté
le lsSFR spectroscopique) en laissant les paramètres de contamination (ca et cb) libres pour
l’ensemble des traceurs (voir Section 9.1.3). Les valeurs sont présentées dans la Table 9.2. Les
cercles vides ou pleins se réfèrent respectivement à des traceurs locaux ou globaux. Le diamant
noir indique la marche de magnitude de valeur 0, associée par définition à une contamination de
100%. La ligne noire (et la bande grise), ajustée sur l’ensemble des marqueurs et ancrée sur le
diamant noir, représente notre modélisation (et son incertitude) de la marche de magnitude en
fonction de la contamination (équation (4.3), p.72).
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correspond, dans le cadre d’une mesure photométrique à l’intérieur du rayon projeté de
1 kpc autour de la position de cette SN Ia en utilisant les images SDSS, à un cercle de
1,64 pixel de rayon. Cette limitation met en évidence un premier avantage des sondages
de nouvelle génération : la résolution d’image de leurs instruments est jusqu’à six fois
plus élevée que SDSS. Cela permettra la disponibilité des traceurs photométriques à des
décalages vers le rouge plus élevés qu’en employant seulement des images provenant de
SDSS.

Ainsi, notre analyse et notre méthodologie rendent possible une étude fine des biais
astrophysiques dans les sondages de nouvelles générations. En effet, bien que notre étude
reste à approfondir, et malgré l’absence de données spectroscopiques induisant un traceur
de faible contamination (c’est-à-dire de plus grande qualité), il est envisageable de réussir
à obtenir une estimation de la « vraie » marche de magnitude.

9.1.4 Évolution de la répartition des SNe Ia dans les deux popu-
lations

Par ailleurs, nous avons jusqu’ici fais l’hypothèse que les SNe Ia sont également répar-
ties dans les deux populations en fixant par une constante pa = 50% (voir Section 6.1.

Or, les études précédentes montrent que les propriétés galactiques évoluent avec le
temps (voir par exemple Pérez-González et al. 2008 ; Damen et al. 2009 ; Díaz-García et
al. 2019 ; Thorne et al. 2021), comme illustré en Figure 9.7.

Par conséquent, à la place d’une constante, il serait plus correct de caractériser le
paramètre pa de notre algorithme par une fonction du décalage vers le rouge (par exemple,
en employant la formalisation du sSFR ∝ (1 + z)2,8 par Tasca et al. 2015). De plus, cette
modélisation serait facile à implémenter dans le code (car celui-ci est très modulaire).

Enfin, l’effet d’une telle paramétrisation sera plus significatif sur une large étendue
de décalage vers le rouge (ici encore, permise par une plus grande statistique de SNe Ia)
(Rigault et al. 2020 ; Nicolas et al. 2021).

9.2 Traceurs locaux et globaux

Dans notre étude, nous avons employé des traceurs globaux (c’est-à-dire caractéris-
tiques de la totalité des galaxies hôtes) et d’autres locaux (par des rayons d’études donnés
autour de la position des SNe Ia). De plus, nos résultats convergent vers une dichotomie
de l’âge du progéniteur des SNe Ia (prompt et tardif). Dans ce contexte, nous pouvons
supposer que les traceurs locaux doivent être mieux corrélés avec le biais astrophysique
impactant la luminosité des SNe Ia que ceux globaux, car plus représentatifs de l’âge du
progéniteur des SNe Ia. Cependant, l’intérêt d’employer des traceurs locaux reste aujour-
d’hui un sujet de débat, étant données les corrélations bien établies entre les propriétés
globales des galaxies hôtes et celles des SNe Ia (Jones et al. 2018).

Il a été montré que les propriétés physiques des galaxies (l’âge moyen des populations
stellaires, l’extinction galactique, la métalicité, etc.) présentent de fortes variations au
sein des galaxies. Par exemple, nous montrons la relation de l’âge stellaire en fonction de
la distance du centre d’une galaxie spirale dans la Figure 9.8. Les mesures globales ne
peuvent pas contraindre ces variations, ce qui a pour conséquence de biaiser les résultats.
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Figure 9.7 – Distribution de la masse stellaire (en haut) et du taux de formation stellaire
(en bas) en fonction du décalage vers le rouge (z, indiqué au-dessus du graphique) et du temps
de vol (lookback time, en-dessous du graphique) pour ∼ 14000 galaxies provenant du sondage
DEVILS. La couleur indique la méthode d’estimation du décalage vers le rouge (comme indiqué
dans la légende). Figure de Thorne et al. (2021).

165



CHAPITRE 9. PERSPECTIVES ET APPLICATIONS

Figure 9.8 – Distribution de l’âge moyen en fonction du rayon (distance par rapport au centre
de la galaxie, normalisé par le rayon effectif du disque) de la galaxie NGC2347. Les marqueurs
marrons vides représentent l’âge pondéré par la luminosité, tandis que les marqueurs oranges
pleins correspondent à l’âge pondéré par la masse stellaire. La zone hachée délimite l’étendue
dominée par la brillance de surface émise par le bulbe de la galaxie. Figure de Sánchez-Blázquez
et al. (2014).

L’analyse locale permet donc de s’affranchir des gradients des propriétés physiques dans
une galaxie.

En outre, notre modélisation de la contamination des traceurs est une conséquence
directe de l’intérêt de l’analyse locale de l’environnement galactique. Nous illustrons cet
argument en comparant l’environnement galactique des SNe Ia SN2007kk et SN2005L
dans la Figure 9.9. Dans cet exemple, la galaxie hôte de ces deux SNe Ia a été classifiée
comme étant active en formation d’étoiles dans les deux cas (Childress et al. 2013a). Ce-
pendant, une analyse de la luminosité des raies Hα montre que SN2007kk est située dans
un environnement localement passif, contrairement à SN2005L, située dans un environ-
nement localement actif (Rigault et al. 2013).

Nous constatons plus généralement cet effet en comparant l’amplitude de la marche
de magnitude obtenue par l’utilisation du lsSFR spectroscopique ou par la couleur u− r
locale avec celle par la morphologie des galaxies hôtes, en fonction de leur contamination
respective : un plus grand nombre de mauvaises classifications de l’âge de l’environnement
local des SNe Ia conduit à un biais astrophysique de plus faible amplitude (voir Figure 6.6).

En revanche, l’étude de la masse stellaire semble contredire ce raisonnement : l’analyse
au niveau local présente une corrélation plus faible avec le lsSFR spectroscopique que la
mesure globale.

En conclusion, il pourrait être intéressant de reproduire la comparaison local/global
pour les traceurs de couleur et de sSFR (par exemple avec un gradient du rayon d’étude
autour de la position des SNe Ia).
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Figure 9.9 – Galaxie hôte des SNe Ia SN2007kk (en haut) et SN2005L (en bas). Dans les
deux cas, l’image à gauche provient de SDSS. Le champ de vue mesuré par SNIFS, centré sur
la position de la SN associée, est indiqué par la carré rouge. Le graphique à droite correspond à
la mesure de la luminosité de surface des raies Hα aux environs de la SN associée (indiquée par
l’étoile blanche). Figure de Rigault et al. (2013).
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9.3 Conséquences pour la cosmologie

Actuellement, la mesure directe la plus précise de la constante de Hubble est obtenue
en calibrant la luminosité des SNe Ia localisées dans des galaxies contenant des céphéides.
Cette méthode induit une valeur de H0 = 73,2 ± 1,3 km s−1 Mpc−1 (Riess et al. 2021),
c’est-à-dire située à 4,2σ de la mesure indirecte (voir Section 2.3.2).

Cependant, les céphéides sont des étoiles jeunes (âges inférieurs à 100Mans ; voir
Section 2.1.2). Ainsi, en prenant en compte les résultats de notre étude, la fraction de
SNe Ia ayant probablement un progéniteur jeune est susceptible d’être plus élevée dans
l’échantillon de calibration que dans le flot de Hubble. En l’occurrence, en réalisant des
mesures photométriques dans un rayon projeté de 1 kpc autour des SNe Ia de l’échantillon
de calibration de Riess et al. (2016), nous obtenons ∼ 90% des valeurs de couleur u − r
locales situées à 1,2 < u− r < 2,0, ce qui correspond à des environnements bleus et actifs
en formation d’étoile (donc classés jeunes ; voir Salim 2014).

Par conséquent, la luminosité standardisée moyenne des SNe Ia peut être différente
entre les deux échantillons (calibration et flot de Hubble), et ainsi causer un biais dans la
mesure directe de H0.

Rigault et al. (2015) montrent que nous pouvons apporter une correction générale à
la mesure de H0 en appliquant une équation de la forme :

log(Hcorr
0 ) = log(H0)−

1

5

(
pC
a − pHF

a

)
× γ (9.1)

où Hcorr
0 serait la mesure non biaisée de la constante de Hubble ; pC

a et pHF
a correspondent

respectivement à la fraction de SNe Ia appartenant à la population a dans l’échantillon de
calibration et dans le flot de Hubble ; et γ représente l’amplitude du biais astrophysique
(c’est-à-dire la marche de magnitude).

En appliquant cette équation avec nos valeurs (pC
a = 90%, pHF

a = 50% et γ = 0,13),
nous obtenons un biais de −1,7, conduisant à la valeur de Hcorr

0 = 71,5±1,3 km s−1 Mpc−1

(3,2σ de la mesure indirecte). Rigault et al. (2015) proposent une étude plus robuste de
cette correction, avec une correction de H0 compatible à ∼ 1σ de la mesure indirecte,
permettant de résoudre la tension de Hubble.

Enfin, Rigault et al. (2020) montrent qu’en prenant en compte le biais astrophysique
causé par l’âge du progéniteur des SNe Ia sur leur luminosité, ainsi que la dépendance
de la répartition des cibles dans les deux populations avec le décalage vers le rouge, nous
pouvons montrer l’existence d’un biais significatif dans la dérivation de l’équation d’état
de l’énergie sombre. Ainsi, en se plaçant dans le modèle w0waCDM 2, ce biais est estimé
à ∼ 0,5 pour w0 et −0,7± 0,1 pour wa.

Pour conclure, les résultats obtenus lors de notre étude possèdent des conséquences sur
la cosmologie dérivée des mesures de distances des SNe Ia. En effet, le biais astrophysique
causé par l’âge du progéniteur des SNe Ia permet de réduire (voire résoudre) la tension de

2. Dans le modèle w0waCDM, le paramètre w, laissé libre, est maintenant caractérisé par une fonction
linéaire du facteur d’échelle a par w = w0 + (1− a)wa où w0 et w0 représentent les nouveaux paramètres
définissant l’équation d’état de l’énergie sombre. Dans ce contexte, le modèle ΛCDM correspond à w0 =
−1 et wa = 0.
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Hubble, ce qui remet en question la mise en évidence d’une nouvelle physique ; et possède
un impact significatif sur l’interprétation de l’énergie sombre.

169



CHAPITRE 9. PERSPECTIVES ET APPLICATIONS

170



Conclusions

En conclusion de cette thèse, nous avons montré l’importance de réaliser des analyses
précises et approfondies des biais astrophysiques ayant un impact sur la dérivation des
paramètres cosmologiques. En l’occurrence, les lacunes que nous possédons encore aujour-
d’hui au sujet de la nature exacte des SNe Ia et de leur processus d’explosion nous impose
une attention particulière dans l’étude de toutes les dépendances relatives à ces objets. En
conséquence, l’obtention d’une standardisation de la luminosité des SNe Ia la plus juste
et la plus exhaustive possible permettra d’en dériver des résultats (telles que les mesures
de distances) plus pertinents et précis

Au cours des trois dernières années, l’étude présentée dans cette thèse s’est concentrée
sur la conception et le développement d’un modèle statistique à deux populations de
SNe Ia, avec pour objectif de justifier les différents résultats exposés dans la littérature.
En effet, alors que les études précédentes de l’impact de l’environnement galactique sur
la luminosité des SNe Ia semblent, en majorité, appliquer un raisonnement similaire, à
savoir discriminer les SNe Ia en deux catégories, les résultats obtenus sont variés, voire
incompatibles.

En appliquant notre modèle sur les indicateurs environnementaux proposés dans la
littérature, nous apportons un argument robuste pour expliquer cette disparité. Les tra-
ceurs employés se réfèrent effectivement à un seul et même effet astrophysique : l’âge de
l’environnement stellaire aux environs de la position des SNe Ia (voire l’âge du progéni-
teur de ces objets). Cependant, ils ne sont pas égaux en justesse dans la distinction de
cet effet, réduisant la mesure du biais associé proportionnellement à la contamination du
traceur par rapport à la définition de ces deux populations.

Ce travail ne permet pas de démontrer l’existence de deux populations de SNe Ia.
Nous montrons seulement que deux populations définies par l’âge de l’environnement des
SNe Ia permettent de mettre en évidence une cohérence entre les résultats variés obtenus
dans la littérature.

Or, nous avons montré l’importance de la précision du traceur environnemental, em-
ployé lors de la standardisation, sur la dérivation des paramètres cosmologiques. Par
exemple, en admettant une dichotomie sur l’âge du progéniteur des SNe Ia, nous sommes
capable de réduire, si ce n’est résoudre, la tension de Hubble (mettant en conflit les me-
sures directe et indirecte de la constante de Hubble). Nous mettons aussi en évidence un
impact fort sur la dérivation des paramètres de l’équation d’état de l’énergie sombre.

Ainsi, pour corriger le biais astrophysique sur la luminosité des SNe Ia, nous recom-
mandons de sonder aussi précisément que possible les populations sous-jacentes de cet
effet, tout en prenant en compte l’évolution des propriétés physiques des populations
stellaires avec le temps cosmique, et donc avec le décalage vers le rouge.

En pratique, nous mettons en garde les analyses cosmologiques actuelles d’une éven-
tuelle sous-estimation du biais par l’utilisation de la marche de masse comme paramètre
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supplémentaire de standardisation, étant donné qu’elle est conventionnellement employée
pour prendre en compte les dépendances astrophysiques sur la luminosité des SNe Ia. En
effet, la masse stellaire de la galaxie hôte n’affecte pas directement le mécanisme d’ex-
plosion du progéniteur des SNe Ia. En prenant en compte notre étude, ce traceur est
seulement corrélé avec la véritable physique produisant ces objets.

Ce travail a été accepté pour publication le 17 Août 2021 dans le journal européen
Astronomy and Astrophysics (Briday et al. 2021).

Pour finir, bien que nos résultats et ceux de la littérature (utilisant des échantillons
différents) s’alignent remarquablement bien avec nos prédictions théoriques, la source du
biais astrophysique reste un sujet de débat dans la communauté. Par exemple, Brout et
Scolnic (2021) expliquent les différents résultats de la littérature en employant plusieurs
lois de couleur de la poussière, et Boone et al. (2021b,a) montrent qu’une autre méthode
de standardisation réduit significativement l’amplitude de la marche de masse. En réalité,
le biais astrophysique peut probablement être caractérisé par une combinaison de tous ces
raisonnements...
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