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Abstract
Les galaxies sont entourées d’une grande quantité de gaz très étendu, principalement composé
d’hydrogène froid. Cette région, appelée milieu circumgalactique (CGM), est le lieu des échanges
de gaz entre la galaxie et son milieu environnant, et est par conséquent un élément clef à ob-
server pour comprendre les phénomènes qui régissent la formation et l’évolution des galaxies.
Cette étude est particulièrement importante afin de déterminer quels éléments physiques sont
impliqués dans les échanges de matière entre les galaxies et leur milieu environnant et en quelle
proportion. Ce travail de thèse étudie, par l’observation, le milieu circumgalactique des galaxies
distantes (z > 3) grâce à la raie d’émission Lyman-a et l’effet de lentille gravitationnelle. Les
images des galaxies ainsi observées sont amplifiées et multipliées améliorant la résolution spa-
tiale atteinte et permettant d’étendre l’étude du CGM à une nouvelle population de galaxies plus
faibles. Pour mener cette étude, un échantillon de dix-sept amas de galaxies à été constitué. Tous
ces amas ont été observées à la fois avec le télescope spatial Hubble et l’instrument MUSE au VLT.
A partir de ces observations, des catalogues de redshifts complets, de tous les objets détectés dans
chaque champ, ont été construits. Grâce à ces nombreuses sources détectées, les modèles de masse
établits pour chaque amas font partie des modèles les plus contraints et les plus précis qui existent.

A partir de ces catalogues, l’échantillon Lensed Lyman-Alpha MUSE Arc Sample (LLAMAS) a été
constitué en regroupant toutes les sources associées à une émission Lyman-a, avec une mesure de
redshift robuste de 602 galaxies au total). L’étude de cet échantillon a montré que :

— Le milieu circumgalactique est un milieu complexe, au sein duquel plusieurs phénomènes
physiques interviennent. Les mesures spatiales ont confirmé que l’émission Lyman-a est
systématiquement plus étendue que l’émission UV de la galaxie, et que les propriétés
des halos d’hydrogène sont liées aux propriétés des galaxies hôtes. De plus le pic spatial
d’émission Lyman-a n’est pas toujours coincident avec l’émission UV de la galaxie princi-
pale.

— Les profils des raies Lyman-a émergentes sont très variés. Ces variations sont le témoin
des multiples caractéristiques que peut prendre du milieu circumgalactique d’une source
à l’autre et des diffusions successives des photons à travers le nuage d’hydrogène.

— Le milieu circumgalactique n’est pas homogène et isotrope. L’étude résolue des variations
des paramètres de l’émission Lyman-a à travers le halo a montré que les propriétés de la
distribution en hydrogène neutre varient au sein même du CGM.

La comparaison avec les simulations a permis d’identifier plusieurs scénarios physiques qui
pourraient expliquer les différents résultats obtenus. Parmi ces scénarios, les vents stellaires, les
variations de la distribution d’hydrogène, l’émission de galaxies satellites ou en cours de fusion et
l’influence de la structure grumeleuse de la formation stellaire ont été particulièrement discutés.
Enfin les perspectives de ce travail de thèse et les futurs projets instrumentaux attendus dans ce
domaine sont présentés à la fin de ce manuscrit.
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Abstract
Galaxies are surrounded by a copious amont of extended gas, mostly composed of neutral

hydrogen. This area, called the circumgalactic medium (CGM), is the place of gas exchanges bet-
ween the host galaxy and its close environnement, and so the CGM is a crucial région to observe
to understand the processus involved in the formation and evolution of galaxies. This study is
very important to determine how these different physical processes are in play. This thesis study,
through spectroscopic and photometric observations, the circumgalactic medium of very distant
galaxies (z > 3) thanks to the Lyman-a emission. Considering the low surface brightness of these
sources and the detection limits of individual objects, all the sources were observed through the
gravitational lensing effect to take benefit of the magnification effect.

To perform this work, a sample of 17 galaxy clusters was built. All these clusters were obser-
ved with both the Hubble Space Telescope and the MUSE instrument on the VLT. Thanks to these
observations, a complete redshift catalogues and a very detailed mass model were constructed for
each cluster.

The Lensed Lyman-Alpha MUSE Arc Sample (LLAMAS) was constructed from all the Lyman-
a emitters detected in these catalogues with a robust redshift measurement (602 LAEs). The study
of this sample has shown that :

— The circumgalactic medium is a complexe medium, across which various physical pro-
cesses could occur. The spatial study of each galaxy has confirmed that the Lyman-alpha
emission is always more extended that the UV one, and that the Lyman-a haloes properties
were correlated to the host galaxies characteristics. Besides, the spatial peak of Lyman-a
emission is note necessary spatially consistent with the UV emission of the main galaxy.

— The sources present a large diversity of Lyman-a line profiles. These different profiles are
the witness of the different properties the circumgalactic medium can have and of the mul-
tiple scattering of the Lyman-a photons across the halo.

— The circumgalactic medium is not homogeneous and isotrope. The resolved study of the
variations of the Lyman-a line parameters across the halo has shown that the neutral hy-
drogen distribution properties can vary inside the CGM.

The comparison of these results with numerical simulations allowed to identify different scenarios
which could explain the results obtained. Among them, the galactic outflows, neutral hydrogen
distribution, Lyman-a emission from satellite galaxies, and the clumpiness of the star formation
distribution were mostly discussed. Finally, the prospects of this thesis work, as well as the futur
instrumental projects waited for this research topic are presented.
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Chapitre 1

Introduction

Qu’y a-t-il de mieux réglé par l’auteur de
la nature que le cours des astres? Qu’y
a-t-il au monde qui soit établi sur des lois
plus fixes et plus immuables?

Augustin d’Hippone, La cité de Dieu
21, 8

Aujourd’hui encore, la galaxie la plus connue et la plus étudiée est la Voie Lactée, abritant entre
autres, notre système solaire et la Terre. Cette galaxie fait partie de la catégorie des galaxies spi-
rales, elle contiendrait environ 3000 nébuleuses planétaires, un peu moins de 200 amas stellaires
globulaires répertoriés, et 20 supernovae y exploseraient par an. La Voie Lactée mesure environ
50000 années-lumières de rayon et aurait atteint l’âge de 13.66 milliards d’années (âge de l’étoile la
plus vieille observée dans la Voie Lactée). Composée de milliers de milliers d’étoiles, elle illumine
les nuits depuis toujours et constitue à elle seule un objet d’observation et d’étude scientifique et
intarissable.
On estime qu’il existe entre 200 et 500 milliards de galaxies dans l’univers. Beaucoup sont sem-
blables à la nôtre, d’autres présentent des caractéristiques très différentes. L’étude de ces ga-
laxies, à travers l’histoire de l’univers, représente le champ d’expertise de l’astrophysique extra-
galactique. Parmi ces myriades de galaxies peuplant l’espace-temps, les premières galaxies for-
mées, les plus éloignées de la Terre, restent les plus difficiles à observer et donc à caractériser,
alors qu’elles représentent pourtant l’unique opportunité d’étudier le commencement de l’his-
toire de l’univers et son évolution jusqu’à aujourd’hui. Cette thèse porte sur l’étude d’une partie
de ces galaxies très lointaines, observées aujourd’hui, telles qu’elles étaient il y a plusieurs mil-
liards d’années, au début de l’histoire de l’univers.

1.1 La physique extragalactique

1.1.1 Naissance de l’astrophysique extragalactique

La première référence à la possible existence d’objets célestes extérieurs à la Voie Lactée est
généralement attribuée à l’astronome britannique Thomas Wright (1711-1786) qui fait référence,
dans son ouvrage On Original Theory or New Hypothesis of the universe, publié en 1750, à des "né-
buleuses" observées qui, se distinguant des autres corps célestes, pourraient être le fruit d’une
"création externe". Cinq ans plus tard, le philosophe Emmanuel Kant (1724-1804) généralise la
description de Wright dans Histoire universelle de la nature et théorie du ciel. Il y décrit notre ga-
laxie comme un disque en rotation constitué d’étoiles liées gravitationnellemment, et interprète
les nébuleuses qui parsèment la voûte céleste comme des systèmes semblables à la Voie Lactée,
qu’il baptise "univers-îles". Cent dix de ces nébuleuses sont répertoriées et décrites dans le grand
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catalogue d’objets célestes de Charles Messier (1730-1817), dont les identifiants sont encore uti-
lisés aujourd’hui. Quelques années plus tard, une partie de ces objets est identifiée par William
Herschel (1738-1822) comme étant des amas d’étoiles globulaires ou des nébuleuses planétaires,
appartenant à la Voie Lactée. Cependant, les astronomes étaient à l’époque dans l’impossibilité de
mesurer les distances qui séparent tous ces corps, le caractère interne ou externe à la Voie Lactée
restait donc encore très flou. En 1845, William Parsons (1800-1867) identifie la forme spirale de
certaines nébuleuses (cf. Figure 1.1). Tous ces éléments vont initier et alimenter le Grand Débat,
ouvert officiellement à Washington en 1920. Ces discussions sur la nature des nébuleuses spirales
et la taille de l’univers opposeront principalement deux personnalités : Heber Curtis (1872-1942)
et Harlow Shapley (1885-1972). Harlow Shapley soutient que les nébuleuses font partie intégrante
de la Voie Lactée, qui constitue alors l’univers tout entier. A l’inverse, Heber Curtis défend le
concept kantien d’univers-îles, les nébuleuses sont, selon lui, des systèmes semblables à la Voie
Lactée, évoluant à des distances très grandes. Le seul moyen de trancher entre ces deux modèles
était de parvenir à mesurer les distances qui séparent les objets.
Il fallut attendre Edwin Hubble (1889-1953), pour qu’une réponse soit enfin apportée. Entre 1923
et 1925, à l’aide du télescope du Mont Wilson (cf. Figure 1.1), Edwin Hubble effectuera une étude
détaillée d’un type d’étoiles particulier, appelées céphéïdes. Ces étoiles ont la particularité de "cli-
gnoter" en brillance au gré des contractions et des décontractions de leur enveloppe. En effet,
l’opacité du gaz de la photosphère, la partie externe des étoiles, détermine comment la lumière
produite par la fusion nucléaire en son coeur, peut s’échapper. Dans le cas des céphéïdes, cette
partie externe se contracte et se dilate alternativement, en raison d’un déséquilibre auto-entretenu
des forces de pression du gaz et de gravité. Ces mouvements s’accompagnent de variations en
température, et donc en densité, responsables de la variation périodique de la luminosité. La du-
rée d’un cycle est d’environ quelques jours (quelques semaines maximum). En 1912, Henrietta
Leavitt (1868-1921) a montré que les céphéïdes avec un plus long cycle sont plus lumineuses que
les autres. Cette relation entre période et la luminosité est importante car ainsi si l’on connait la
luminosité intrinsèque, mesurée à partir de la période des cycles d’un objet, on peut alors com-
parer cette valeur avec la luminosité apparente sur le ciel, et en déduire la distance de l’objet à la
Terre. A peu près à la même période, Ejnar Hertzsprung (1873-1967) réussit à calibrer cette relation
entre la période et la luminosité grâce à la distance de plusieurs céphéïdes mesurée à l’aide de la
parallaxe. C’est finalement grâce à cette relation qu’Edwin Hubble montra que les céphéïdes de la
nébuleuse M31 sont si distantes qu’elles doivent se situer bien en dehors de notre galaxie. Cette
découverte marque le début de l’astrophysique extragalactique.

1.1.2 Découverte de l’expansion de l’univers

En observant et en étudiant des objets de plus en plus lointains, une deuxième grande décou-
verte sur la nature de l’univers est faite : les objets s’éloignent les uns des autres, l’univers est
donc en expansion. En effet, Hubble a remarqué en 1929 que la lumière provenant des galaxies
lointaines était plus rouge qu’attendu. Cet effet est encore plus évident lorsque l’on observe le
spectre (i.e. la mesure de la quantité d’énergie émise par un objet à différentes longueurs d’onde)
de ces galaxies. On peut alors identifier que les principales raies spectrales (en émission ou en ab-
sorption) des galaxies sont observées à des longueurs d’onde plus rouges (plus grandes) lorsque
la distance des galaxies est grande. Cet effet est appelé le redshift et nous indique que toutes les
galaxies semblent s’éloigner les unes les autres et que les galaxies les plus lointaines sont aussi
celles qui s’éloignent le plus vite. Le décalage spectral d’une galaxie s’exprime :

z =
lm � l0

l0
=

v

c
(1.1)
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FIGURE 1.1 – Gauche : Premier croquis d’une "nébuleuse spirale" observée et dessinée
par William Parsons en 1850. Cette galaxie correspond à l’objet M51 du catalogue de
Messier. Droite : Photo du télescope du Mont Wilson, grâce auquel Hubble découvrit

les étoiles céphéïdes dans une autres galaxies.

où lm est la longueur d’onde observée d’une raie, l0 est la longueur d’onde émise dans un ré-
férentiel au repos, c la vitesse de la lumière et v la vitesse de récession de l’objet. En mesurant le
décalage spectral d’un objet suffisamment lointain pour que ses mouvements propres soient né-
gligeables devant la vitesse de récession, on accède donc à l’information de distance de la galaxie.
En parallèle, plusieurs travaux théoriques d’Alexander Friedmann (1888-1925) et de l’abbé Georges
Lemaître (1894-1966), ont indépendamment dérivé la même loi (connue ensuite comme la loi de
Hubble-Lemaître) à partir de la théorie de la Relativité Générale d’Albert Einstein (1879-1955)
publiée en 1919. Fort de cette émulation scientifique théorique, Hubble suggère, dans une publi-
cation de 1929, que ses observations sont compatibles avec la solution des équations d’Einstein
pour un univers homogène, isotrope et en expansion. Si l’on inverse simplement le phénomène
d’expansion : les objets qui s’éloignent maintenant les uns des autres doivent avoir été un jour
proches. En suivant cette logique on obtient un point où toute la matière et l’énergie se seraient
trouvées condensées dans un volume extrêmement petit comparé au volume actuel de l’univers.
La théorie du Big Bang suggère alors qu’une explosion aurait provoqué cette expansion des élé-
ments à partir de ce point, qui est donc considéré comme le point initial de l’univers physique.
Deux preuves observationnelles vont venir soutenir ce modèle : la détection du fond diffus cosmo-
logique (rayonnement de basse énergie résiduel de l’époque chaude de l’histoire de l’univers) et
la mesure de l’abondance des éléments légers (c’est-à-dire des abondances relatives des différents
isotopes de l’hydrogène, de l’hélium et du lithium qui se sont formés pendant la phase chaude
primordiale). Beaucoup d’autres observations plus ou moins directes viendront encore consolider
ce modèle qui reste aujourd’hui le modèle d’univers le plus plébiscité par les astronomes.

1.1.3 Le modèle cosmologique moderne

Le modèle cosmologique a ensuite beaucoup évolué pour aboutir au modèle actuel, dit stan-
dard ou LCDM, considéré comme le modèle le plus simple qui rende compte des propriétés me-
surées du cosmos (i.e. de l’existence du fond diffus cosmologique, de la structure à grande échelle
de l’univers et de la distribution des galaxies, l’abondance des éléments légers et l’accélération
de l’expansion de l’univers). Le scénario du modèle LCDM est basé sur la théorie de la relativité
générale d’Einstein et la métrique de Robertson & Walker qui décrit la forme de l’espace-temps.
Dans ce contexte, la distance entre deux points de l’espace-temps s’écrit :



4 Chapitre 1. Introduction

ds2 = c2dt2 � R2(t)[
dr2

1 � kr2 + r2(dq2 + sin(q)2dq2)] (1.2)

R(t), qui représente la trace du tenseur de courbure contracté Rµn, est lié à la taille spatiale de
l’univers à un instant t. k décrit la courbure de l’univers et peut prendre les valeurs �1, 0 ou 1 selon
que l’univers est ouvert, plat ou fermé. On définit alors le paramètre d’échelle sans dimension :

a(t) =
R(t)

R0(t)
=

a0

1 + z
(1.3)

avec R0(t) la valeur actuelle de R(t) et a0 la valeur actuelle du paramètre d’échelle. Le taux d’ex-
pansion de l’univers s’écrit ainsi :

H(t) =
ȧ(t)

a(t)
(1.4)

et on note H0 la valeur actuelle de l’expansion de l’univers. L’équation d’Einstein qui lie la géomé-
trie de l’univers (représentée par le tenseur de courbure Rµn) à son contenu en énergie (représenté
par le tenseur énergie-impulsion Tµn) est donnée par :

Rµn �
1
2

Rgµn + Lgµn = 8pGTµn
8pG

c4 (1.5)

avec G la constante gravitationnelle universelle et L la constante cosmologique. La résolution de
cette équation dans le cadre d’un univers homogène et isotrope conduit au système d’équations
de Friedmann (Friedmann 1922) qui traduit les relations entre le paramètre d’échelle a(t), son
évolution temporelle et les propriétés physico-temporelles de l’univers :

H2(t) =

✓

ȧ

a

◆2

=
8pG

3
r � kc2

a2 +
c2

3
L (1.6)

ä

a
= �4pG

3

✓

r +
3p

c2

◆

+
c2

3
L (1.7)

d(rc2a3)

dt
= �p

d(a3)

dt
(1.8)

où r représente la densité totale du contenu en énergie de l’univers à l’instant t. On définit alors la
densité critique rc correspondant à la densité de l’univers euclidien (i.e. avec k = 0) à l’instant t :

rc(t) =
3

8pG
H2(t) (1.9)

Si l’on rapporte les densités des différentes composantes de l’univers à cette densité critique,
l’équation de Friedmann peut alors s’écrire :

W(t) =
r(t)

rc(t)
= Wm(t) + Wr(t) + WL(t) = 1 + Wk(t) (1.10)

()
✓

H(t)

H0

◆2

=
Wm

a3 +
Wr

a4 + WL +
Wk

a2 (1.11)

avec :

Wm(t) =
rm(t)

rc(t)
(1.12)
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Wr(t) =
rr(t)

rc(t)
(1.13)

WL(t) =
rL

rc(t)
=

c2L

3H2(t)
(1.14)

Wk(t) =
rk(t)

rc(t)
=

kc2

R2
0a2(t)H2(t)

(1.15)

avec rm(t) la densité d’énergie des particules non relativistes de matière (baryonique et non ba-
ryonique). rr(t) représente la densité d’énergie du rayonnement (particules relativistes, photons et
neutrinos), rL est une quantité avec la dimension d’une énergie, qui représente la densité d’éner-
gie liée à la constante cosmologique. Enfin rk est une quantité liée à la courbure de l’univers. Le
contenu en énergie de l’univers a été contraint, dans un premier temps en combinant les obser-
vations du fond diffus cosmologique et la détection des Supernovae les plus distantes connues
(Efstathiou 1991, Perlmutter et al. 1999), puis plus précisement par la collaboration Planck (Planck
Collaboration et al. 2014) qui mesure :

Wk = 0 ) univers plat (Rubino � Martin et al. 2003) (1.16)

Wm = Wb + WDM ' 0.26 (1.17)

WL ' 0.69 (1.18)

avec Wb la densité des baryons et WDM celle de matière noire. Mather et al. [1990] a montré que
le rayonnement était dominé par la densité des photons du fond diffus cosmologique induisant
Wr ⇡ 5⇥ 10�5, ce qui rend le paramètre Wr négligeable. Freedman et al. [2001] a contraint le para-
mètre de Hubble H0 = 70 km. s�1 Mpc�1. Le nombre minimal de paramètres décrivant ce modèle
est de six : trois pour le contenu en énergie (baryons, matière noire, énergie noire), deux pour le
spectre des fluctuations initiales (cf Section 1.2.1) et le dernier concerne la profondeur optique de
la réionisation de l’univers (cf Section 1.2.1). Ce modèle en particulier suppose une courbure gé-
nérale de l’espace-temps nulle (k = 0). Si l’on choisit ce modèle, l’univers est alors dominé, non
par la matière baryonique, mais pas la matière noire froide (i.e. non relativiste) qui n’interagit que
par la gravité, appelée Cold Dark Matter (CDM). Cette matière, parce qu’elle n’interagit pas avec
la force électromagnétique, ne peut être détectée. De plus, du fait qu’elle n’interagisse pas avec le
rayonnement, les fluctuations de la matière noire peuvent se créer dés que l’univers devient do-
miné par la matière. Plus tard, une fois découplée des photons, la matière baryonique tombera sur
ces potentiels gravitationnels produits par la distribution fluctuante de la matière noire, entraî-
nant ainsi la formation de structures baryoniques telles que les galaxies. Si le contenu en matière
de l’univers reste donc encore un mystère, à cause de la nature inconnue de la matière noire, le
contenu en énergie l’est encore plus. L’univers semble être dominé aujourd’hui par une énergie
noire (L) qui se manifeste telle une force de répulsion qui accélère l’expansion de l’univers. Bien
que l’existence de l’énergie noire ait été découverte en 1999 (Riess and Filippenko 1998,Perlmutter
et al. 1999), sa nature est encore inconnue.
Malgré ses nombreux succès, à petite échelle, quand la physique baryonique devient dominante,
la validité du modèle standard est plus difficile à soutenir. Trois principaux problèmes (expliqués
plus en détail dans la Section 1.2.3), outre l’inconnue de l’énergie noire, ont été identifiés et ne sont
toujours pas résolus :

— Le problème des satellites manquants : les simulations prédisent plus de sous-structures
dans la distribution en matière noire que ce qui est observé à travers le nombre de galaxies
satellites dans les galaxies proches.

— La catastrophe du moment angulaire : les simulation hydrodynamiques forment des disques
trop petits comparés aux observations.

— Le profil de la distribution de la matière noire : les simulations prédisent que le profil de
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densité de la matière noire est très "piqué" au centre, alors que les observations rapportent
seulement des profils de densité plats dans les régions centrales des galaxies.

Plusieurs solutions sont envisagées pour résoudre ces problèmes, parmi lesquelles l’introduction
de différents types de matière noire ou bien la modification de la théorie de la gravitation. Amé-
liorer notre compréhension du processus de formation des galaxies pourrait également permettre
de résoudre ces problèmes.

1.1.4 Grandeurs importantes pour l’observation des galaxies

Afin d’étudier par l’observation les propriétés intrinsèques des galaxies, il est nécessaire de
connaître, le plus précisemment possible, la distance de ces objets. La distance d’un objet de la
Terre est accessible via la mesure du redshift introduit précédemment. Le redshift s’exprime :

z =
lobs � lem

lem
(1.19)

avec lem la longueur d’onde émise et lobs la longueur d’onde observée. A partir de la valeur du
redshift, les relations générales permettant de convertir z en un âge ou une distance dépendent de
la notion physique utilisée et des valeurs des paramètres cosmologiques choisies (Wm, WL, H0).
On définit ainsi le temps de trajet d’un photon émis à l’instant t1 à un redshift z :

t0 � t1 =
Z t0

t1

dt =
1
c

Z r0

r1

a(t)dt =
1
c

Z t0

t1

dr
1 + z

=
Z z

0

dz0

(1 + z0)H(z0)
(1.20)

Cette durée, permet donc de dater les sources astrophysiques observées. On peut en déduire l’âge
de l’univers observable :

T =
Z •

0

dz
(1 + z)H(z)

(1.21)

ainsi que les temps cosmiques, mesurant l’âge de l’univers au moment de l’émission du photon
par la source :

th(z) =
Z •

z

dz0

(1 + z0)H(z0)
(1.22)

Avec les paramètres cosmologiques définis ci-dessus, l’âge de l’univers observable est de T ' 13.7
milliards d’années (cf Figure 1.2)

Distance de luminosité

Si une galaxie localisée à z possède une taille angulaire q, le diamètre physique dkpc de cette
galaxie peut être calculé grâce à la distance de diamètre angulaire DA :

dkpc = qDA (1.23)

avec :

DA =
c

1 + z

Z z

0

dz0

H(z0)
(1.24)

La distance de luminosité DL permet de relier la luminosité intrinsèque d’une source à sa
densité de flux observée :

DL = (1 + z)2DA (1.25)
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La brillance de surface observée (i.e. flux par unité de surface) des sources astronomiques
décroit avec le redshift, plus un objet est situé loin plus son émission apparent sera faible :

SBobs(z) =
SBem

(1 + z)4 (1.26)

Magnitude

La brillance d’une galaxie se définit à l’aide de sa magnitude apparente. Dans le système de
magnitude AB (Oke 1974), la magnitude s’exprime d’un filtre x :

mAB
x = �2.5 log10

✓

fn

3.6308 ⇥ 10�23 W. m�2. Hz�1

◆

(1.27)

avec
fn = densite de flux en W.m�2.Hz�1 (1.28)

La magnitude apparente dépend de la distance, ce dont on a besoin de s’affranchir pour étu-
dier la brillance intrinsèque des objets. La magnitude absolue est définie comme la magnitude
apparente d’une étoile si elle était située à 10 pc.

m � M = �2.5 log10

✓

f (d)

f (10 pc)

◆

= 5log10(d)� 5 (1.29)

avec

f (d) =

✓

10
d(pc)

◆2

f (10 pc) (1.30)

La luminosité monochromatique à partir d’une magnitude absolue dans le système AB s’ex-
prime :

Ln [W.Hz�1] = 4.34 ⇥ 1013 ⇥ 10�0.4⇥MAB
X (1.31)

Le flux monochromatique reçu s’écrit donc :

Fn =
Ln(1 + z)

4pD2
L

(1.32)

1.2 Formation et évolution des galaxies

1.2.1 Formation des structures dans l’univers

La théorie du Big Bang prédit qu’au début de son histoire (après la première seconde de son
existence et jusqu’à la recombinaison), l’univers se composait essentiellement de matière baryo-
nique, de rayonnement et de matière noire. La matière et le rayonnement étaient en équilibre
thermique où les atomes neutres formés sont instantanément dissociés par un photon ; ce milieu
est donc totalement ionisé. A mesure que l’espace s’est étiré, la température a diminué jusqu’à ce
que le rayonnement ne soit plus assez énergétique pour entretenir la matière dans cet état ionisé.
Les photons ont pu alors sortir librement et les atomes neutres se former : cette période s’appelle
la "recombinaison" ; le milieu est devenu transparent et neutre. C’est ce rayonnement initial que
l’on détecte encore aujourd’hui, appelé fond diffus cosmologique (ou CMB pour Cosmic Microwave
Background). Il constitue l’un des piliers de la théorie du Big Bang (cf section 1.1.3). Le CMB a été
détecté pour la première fois accidentellement en 1965 par Arno Penzias et Robert Wilson (Pen-
zias and Wilson 1965). Ce signal est uniforme et isotrope dans le ciel, ce qui implique que l’univers
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FIGURE 1.2 – Gauche : Evolution de l’âge de l’univers avec le redshift. Les lignes
rouges indiquent l’âge de l’univers à z = 3 et z = 6.7. Figure adaptée du Hubble
deep field and the distant universe book. Droite : Variation du taux de formation stellaire
moyen des galaxies en fonction du redshift. Figure extraite de Madau and Dickinson

2014.

devait être homogène et lisse à l’origine. Comment expliquer alors la formation des grandes struc-
tures et la complexité de l’univers actuel ?

En 1992, le satellite COBE (pour Cosmic Microwave Background Explorer) détecta pour la pre-
mière fois des fluctuations de température (et donc de densité) de l’ordre de 10�5 dans le spectre
du CMB (Smoot et al. 1992) responsables de la formation des galaxies et des structures que nous
observons aujourd’hui. Ces résultats seront ensuite confirmés par des mesures et expériences plus
précises (Hancock et al. 1994, Lineweaver et al. 1995) dont WMAP (Wilkinson Microwave Aniso-
tropy Probe, Spergel et al. 2003, 2007). L’hypothèse la plus probable expliquant la formation de ces
structures après l’époque de la recombinaison se base sur un modèle de formation "hiérarchique"
des structures. Les fluctuations initiales de densité dans le CMB ont provoqué l’agglomération
gravitationnelle de condensats de matière noire préalablement formés. A ce stade la dynamique
de la matière est dominée uniquement par la matière noire qui va former les premières structures
filamentaires. Les halos de matière noire ainsi formés vont piéger le gaz environnant dans leur
puit de potentiels. Le gaz peut alors se refroidir et se condenser pour former les premiers noyaux
de galaxies à des échelles sub-galactiques qui vont peu à peu fusionner pour former plus tard des
galaxies (Binney 1977, Silk 1977).

Après la recombinaison des photons et des électrons, la plupart du gaz d’hydrogène dans le
milieu intergalactique devait être neutre. Le scénario le plus communément admis prédit que la
formation des premières galaxies vers z = 10� 30 a réionisé le gaz neutre environnant. On appelle
cette période la réionisation de l’univers. Un des principaux domaines de recherche astrophysique
actuel consiste a déterminer quand et comment cette transition a eu lieu. Le principal scénario
avancé (?) propose que chaque galaxie formée à ionisé son environnement proche formant ainsi
des millions de petites bulles ionisées qui vont croître au fur et à mesure de la formation des
galaxies pour former de plus grandes régions ionisées jusqu’à l’ionisation complète de l’univers.
Les modèles les plus récents prédisent que la réionisation aurait eu lieu entre z = 15 et z = 6. A
partir de z = 6, l’univers est empli d’un fond UV ionisant appelé Ultra-Violet Background (UVB).
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1.2.2 Différents types de galaxies

Tandis que l’évolution gravitationnelle des structures de la matière noire est bien connue, no-
tamment grâce aux travaux théoriques, aux simulations numériques et aux observations de la
distribution des galaxies dans l’univers (Reichard et al. 2008), les observations nous donnent ac-
cès aux propriétés des galaxies et à leur distribution, éléments nécessaires pour relier les galaxies
au champ de densité de matière noire et comprendre comment elles se sont formées et ont évolué.
Les galaxies résident dans des halos de matière noire. Elles sont constituées à la fois de matière
noire et de matière baryonique (poussière, gaz et étoiles), et sont donc sensibles à des processus
physiques qui n’affectent pas la matière noire froide. La compréhension des processus de for-
mation et d’évolution des galaxies nécessite donc de pouvoir modéliser des processus physiques
complexes tels que les feedback stellaires ou la physique des trous noirs. En effet les galaxies, com-
posées d’amas d’étoiles, de gaz, de poussière et de matière noire, offrent une grande variété de
types morphologiques, de tailles et de masses. Les plus petites contiennent quelques 107 étoiles,
tandis que les galaxies les plus massives peuvent en abriter plus de 1012. Entre 1924 et 1936, Ed-
win Hubble a mis au point une classification des types morphologiques des galaxies locales (cf
Figure 1.3), appelée "séquence de Hubble" dans laquelle on trouve :

— des galaxies spirales : ce sont des galaxies avec une géométrie planaire que l’on peut dé-
composer comme un disque en rotation autour d’un bulbe stellaire. Dans les régions qui
constituent la structure spirale, on trouve un gaz compressé plus dense dont le taux de for-
mation stellaire est supérieur au reste du disque. Le bulbe est quant à lui composé d’étoiles
plus âgées qui auraient migré depuis le disque. La plupart des galaxies spirales sont dites
"barrées", du fait de la structure rectiligne qui traverse le noyau galactique.

— des galaxies elliptiques : ce sont des galaxies dont la forme évoque un ellipsoïde plus ou
moins plat. Contrairement aux galaxies spirales, les galaxies elliptiques forment peu ou pas
d’étoiles en raison de la très faible quantité de gaz. Les populations d’étoiles y sont donc
plus vieilles.

— des galaxies lenticulaires : galaxies intermédiaires, à mi-chemin entre les galaxies spirales
et les galaxies elliptiques. Elles se caractérisent par un grand bulbe massif, autour duquel
gravite un disque peu actif en terme de formation stellaire, et où l’on ne distingue pas de
structure spirale.

— des galaxies irrégulières : il s’agit de galaxies qui ne rentrent dans aucunes des trois caté-
gories décrites ci-dessus. Elles montrent des morphologies chaotiques, composées d’étoiles
jeunes et de grandes quantités de gaz.

Ces galaxies observées par Hubble étaient toutes relativement proches de la Voie Lactée, donc à
faible redshift (z < 0.1). Les galaxies de l’univers distant montrent pour leur part des morphologies
plus complexes. En effet les observations des champs profonds, comme par exemple les champs
profonds du télescope Hubble, réalisées en 1995, 1998 et 2004, ont montré que l’univers conte-
nait des centaines de milliards de galaxies et que ces galaxies lointaines et donc jeunes étaient
morphologiquement très différentes des galaxies locales. La proportion de galaxies irrégulières
est très élevée à grand redshift ; de plus, ces galaxies sont globalement plus petites, plus gazeuses
et plus chaotiques dans leur structure. Ces observations indiqueraient que les galaxies elliptiques
géantes que nous observons aujourd’hui n’étaient pas encore formées à l’époque et se seraient
constituées par la fusion successive de galaxies irrégulières plus petites. Ces galaxies étaient éga-
lement plus bleues, ce qui signifie qu’elles formaient plus d’étoiles que maintenant. L’observation
des nombreuses galaxies à différents décalages spectraux a permis d’estimer la variation du taux
de formation stellaire en fonction de l’âge de l’univers et de montrer que cette formation a culminé
il y a environ dix milliards d’années (cf Figure 1.2) soit à redshift z = 2. Si le système de classifi-
cation de Hubble ne peut pas s’appliquer aux galaxies lointaines, l’évolution de celles-ci doit y
conduire.
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FIGURE 1.3 – Séquence de Hubble présentant
les différents types de galaxies observées. Crédits :

https ://ned.ipac.caltech.edu/level5/March14/Conselice/Figures/figure1.jpg

Malgré l’arrivée de nouveaux moyens d’observations et de calculs extrêmement puissants
pour les simulations numériques, les astronomes restent toujours incapables de résoudre plu-
sieurs soucis d’adéquation entre les simulations et les observations concernant la formation des
galaxies. Comment l’hydrodynamique du gaz, les champs magnétiques, les vents stellaires, les
supernovae, et les interactions avec d’autres galaxies influencent la formation et l’évolution des
galaxies et de la formation stellaire reste très difficile à modéliser et requiert un très grand nombre
de paramètres libres. De nouvelles observations sont nécessaires pour contraindre ces modèles et
améliorer notre compréhension de la formation des galaxies.

1.2.3 Grands problèmes de la formation galactique

Aux grandes échelles (> 1 Mpc), le modèle de formation hiérarchique CDM des structures
est raisonnablement bien établi grâce aux simulations cosmologiques (Springel et al. 2005, 2006,
cf Figure 1.4). Ces modèles sont en accord avec les observations des grandes structures (amas
et groupes de galaxies) et la distribution statistique des galaxies. En revanche, à petite échelle, les
détails de la formation et de l’évolution des galaxies restent moins bien connus. Deux raisons prin-
cipales expliquent ces lacunes : 1. la composante baryonique de l’univers qui constitue en partie
les galaxies est très difficile à modéliser par la compléxité des processus physiques sous-jacents ;
2. les observations détaillées de galaxies à grand redshift, c’est-à-dire de galaxies au début de leur
histoire de formation, manquent pour contraindre les modèles.

Le gaz, contrairement à la matière noire, est une matière baryonique collisionnelle, elle est
donc soumise à beaucoup plus de phénomènes physiques (i.e. formation stellaire, refroidissement
du gaz, feedback...) qu’il est nécessaire de comprendre et de prendre en compte dans les simula-
tions. Dans les dernières simulations, trois problèmes majeurs rendent compte de cette difficulté
à modéliser la formation des galaxies :

1. La catastrophe du moment angulaire : Le moment angulaire gouverne la structure des
disques galactiques supportés par la rotation. Comme décrit dans la section précédente,
les disques galactiques se forment par instabilité gravitationnelle à travers la condensa-
tion et le refroidissement des baryons dans les halos de matière noire. Les halos de matière
noire sont supposés acquérir leur moment angulaire via les forces de marée (Fall and Efsta-
thiou 1980, Peebles 1969) des structures en interaction ; et puisque les baryons subissent les
mêmes forces de marée, ils devraient présenter la même distribution de moment angulaire.
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Cependant les simulations hydrodynamiques ont montré que les structures qui fusionnent
perdent une partie significative de leur moment angulaire par transfert vers la partie ex-
térieure du halo par friction dynamique ou par effet de marée (Maller and Dekel 2002).
En conséquence, les baryons associés à ces structures tombent dans la partie centrale de la
galaxie, conduisant à la formation de petits disques concentrés au coeur, dominés par de
larges bulbes (Navarro and Benz 1991, Navarro and Steinmetz 2000, Navarro and White
1994). De plus, les quantités de moment angulaire prédites sont en désaccord avec les va-
leurs mesurées dans les galaxies observées (van den Bosch 2001). Plusieurs solutions à ce
problème sont proposées, toutes basées sur la même idée : empêcher le refroidissement du
gaz lors de l’assemblage initial du halo et donc empêcher ou retarder l’effondrement du
nuage de gaz proto-galactique ce qui permet de réduire la perte du moment angulaire du
gaz qui sédimente dans le disque. Plusieurs mécanismes pourraient empêcher efficacement
le refroidissement du gaz et sa condensation. Parmi ceux-ci le feedback des supernovae re-
présente le processus le plus discuté. Cette idée, déjà introduite en 1978 par White and Rees
[1978] et Weil et al. [1998], reste encore peu claire aujourd’hui.

2. Le problème dit de "core-cusp" : ce problème réfère au désaccord entre les densités cen-
trales de matière noire prédites par la théorie et celles mesurées dans les observations. Les
halos de matière noire des galaxies observées, spécialement des galaxies de faibles masses,
présentent des profils de densité constants ou plats, appelés "coeur" (Burkert 1995, de Blok
et al. 2001, Oh et al. 2011, Spekkens et al. 2005, Swaters et al. 2003), alors que les simulations
cosmologiques rapportent des distributions de densité, appelées "cusps", qui divergent au
centre des halos de matière noire (Navarro et al. 1997, Ishiyama et al. 2013, Navarro et al.
2010). Pour aplatir le "cusp" central, le potentiel gravitationnel des halos de matière noire
doit être modifié. Cela peut se faire par des effets gravitationnels des baryons du halo de
matière noire, produisant ainsi une expansion de la composante de matière noire, et donc
réduisant sa densité centrale. Deux catégories de mécanismes permettraient cette réduc-
tion : le feedback des supernovae (Navarro et al. 1996,Read and Gilmore 2005,Pontzen and
Governato 2012,Teyssier et al. 2013, Martizzi et al. 2012) et les AGN (Martizzi et al. 2013),
générant tous deux des vents galactiques et redistribuant ainsi le gaz, ou bien la friction
dynamique induite par des grumeaux massifs ou des instabilités du disque (El-Zant et al.
2001, Goerdt et al. 2010, Inoue and Saitoh 2011).

3. Manque de galaxies satellites : Il y a un désaccord entre le nombre de galaxies satellites
prédit par les simulations et le nombre de galaxies satellites observées dans le groupe local
de galaxies (Kauffmann et al. 1993, Klypin et al. 1999). Les simulations prédisent également
la présence de sous-halos qui sont trop massifs et trop denses comparés aux plus brillants
satellites observés autour de la Voie Lactée. Ainsi, non seulement le nombre de satellites
prédit par les simulations est trop élevé mais leur distribution en masse est également trop
haute. Plusieurs mécanismes de suppression de la formation stellaire conduisant à la for-
mation d’un grand nombre de sous halos de faibles masses, non observables, sont étudiés
pour répondre à ce problème. Parmi eux on trouve la photoionisation (Benson et al. 2002,
Gnedin 2000, Hoeft et al. 2006, Pfrommer et al. 2012, Quinn et al. 1996, Wadepuhl and
Springel 2011), l’injection d’énergie par les supernovae dans le gaz environnant des halos
les plus massifs (Dekel and Woo 2003, Governato et al. 2007) et l’effet de marée dû à la
présence de disques baryoniques. De récentes études (Brooks et al. 2013, Del Popolo and
Le Delliou 2014) ont suggéré qu’une combinaison de ces effets associés à la physique ba-
ryonique, pourraient amener à la fois le nombre de satellites et leurs masses en accord avec
les observations. Enfin, les observations récentes de nouvelles galaxies satellites plus faibles
(Belokurov et al. 2008, 2010, Irwin et al. 2007, Simon and Geha 2007) ont permis de suggérer
l’existence de plus de satellites dans le groupe local qu’observé jusqu’à maintenant.
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Ces études ont, entre autres, démontré que les processus physiques entrant en jeu dans la for-
mation et l’évolution des galaxies sont plus complexes, et que les processus physiques du milieu
interstellaire et des supernovae sont également importants. Les études de la formation stellaire
à petite échelle (<100pc) se sont révélées cruciales pour comprendre les propriétés des disques
galactiques (Agertz et al. 2011). En comparaison avec les effets de supernovae, la physique de la
formation stellaire à petite échelle s’est révélée plus efficace dans la régulation de la formation
stellaire et la formation de galaxies réalistes dans les simulations. Augmenter la valeur de l’éner-
gie injectée par les supernovae peut produire un rapport entre le bulbe et le disque plus réaliste
mais conduit à la formation de disques distordus. A l’inverse, une faible efficacité de formation
stellaire (⇠ 1 %) conduit à former des galaxies avec des disques étendus, des courbes de rotation
plates et des bulbes modérés, plus en accord avec les propriétés observées des galaxies du type
de la Voie Lactée. Les feedbacks des étoiles jeunes et massives, sous forme de vents stellaires, de
pression du rayonnement et de photoionisation des régions HII, qui injectent de l’énergie et du
moment cinétique dans l’ISM avant l’explosion en supernovae, jouent un rôle déterminant dans
la régulation de la formation stellaire (Agertz et al. 2013, Hopkins et al. 2011, Roškar et al. 2013,
Stinson et al. 2013).

Cependant, les disques stellaires ainsi obtenus sont plus massifs qu’attendu pour une masse
de halo donnée. De plus, la plupart des simulations produisent trop de baryons dans les étoiles
pour être des modèles viables de formation galactique (Guo et al. 2010). Ces résultats suggèrent
que d’autres mécanismes que les feedback stellaires sont nécessaires à la modélisation de la forma-
tion et de l’évolution des galaxies que l’on observe. Modéliser les différents processus impliqués
dans la formation des galaxies à petite (ISM) et grande (interaction avec les grandes structures)
échelle nécessite une bonne connaissance des processus eux-mêmes, qui peut être acquise par de
nouveaux travaux théoriques et de nouvelles observations qui viendront contraindre ces simula-
tions.

Interactions avec les grandes structures

Comme cela a été expliqué dans la section 1.2.1, la matière de l’univers est distribuée suivant
un champ de densité non-linéaire, composé de noeuds qui connectent les filaments qui eux-mêmes
entourent des larges régions vides. Ce réseau est nommé cosmic web (Bond et al. 1996) et représente
le squelette de matière noire de l’univers. Les baryons évoluent le long de ce squelette et se dé-
placent des régions vides vers les filaments puis vers les noeuds. Le cosmic web a d’abord été
identifié dans les simulations cosmologiques dans les années 1970 (Doroshkevich and Shandarin
1978, Zel’Dovich 1970) avant d’être réellement observé dans les années 1980 grâce à la reconstruc-
tion de la distribution des galaxies autour d’un amas de galaxies dans le Center for Astrophysics
Redshift Survey (CfA, de Lapparent et al. 1986). Ces observations ont démontré que les galaxies ne
sont pas aléatoirement distribuées dans l’espace mais assemblées en "bulles". Plus tard le Two de-
grees Fields Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Percival et al. 2001) et le Sloan Digital Sky Survey (SDSS,
Reichard et al. 2008) ont confirmé cette structure filamentaire. Cependant, il est impossible d’ob-
server directement la matière noire et détecter les baryons dans ces filaments reste très difficile.
De récentes simulations hydrodynamiques (Millenium (Springel et al. 2005), Horizon-AGN (Du-
bois et al. 2016), BAHAMAS (McCarthy et al. 2017) et Illustris-TNG (Springel et al. 2018)) ont fait
évoluer de très grands nombres de particules (jusqu’à 15 625 000 000 particules de matière noire)
par gravité et ont inclus des processus physiques liés aux interactions baryoniques. Ces simula-
tions, associées à de nombreuses observations ont démontré la dépendance environnementale des
galaxies (Alpaslan et al. 2016, Laigle et al. 2018, Malavasi et al. 2017, Peng et al. 2015, 2010, Pintos-
Castro et al. 2019, Sarron et al. 2019). Par exemple, dans un environnement dense, comme un amas
de galaxies, les galaxies sont plus passives (i.e forment moins d’étoiles, Pintos-Castro et al. 2019).
La corrélation entre les propriétés des galaxies et les environnements moins denses, tels que les
filaments cosmiques, a aussi été observée : en effet le spin des galaxies est mesuré aligné le long
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FIGURE 1.4 – Gauche : Résultats du sondage SDSS (Reichard et al. 2008) représentant
la distribution des galaxies observées dans l’univers. Chaque point représente une
galaxie et le rayon représente le redshift. Crédits : https://www.sdss.org/science//
Droite : Illustration de la simulation Millenium, représentant la toile cosmique. Les
différents zoom montrent la structure des filaments et un noeud. Crédits : https:

//wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/

de l’axe des filaments (Aragon-Calvo and Yang 2014, Codis et al. 2015). Il a aussi été démontré que
les galaxies dans les filaments ont tendance a être plus massives et plus passives (Alpaslan et al.
2016, Laigle et al. 2018, Malavasi et al. 2017, Sarron et al. 2019).

Les galaxies évoluent ainsi au sein de grandes structures, leur formation et évolution sont né-
cessairement impactées par les interactions qui peuvent exister. Le milieu qui sépare les galaxies
est appelé le milieu inter-galactique (IGM pour Intergalactic medium en anglais), qui constitue un
grand réservoir de gaz. La compréhension des processus physiques qui régulent la formation et
l’évolution des galaxies repose à la fois sur la compréhension des processus internes (formation
d’étoiles, feedback, structures des disques, vents stellaires...) et des interactions entre les galaxies
et leur environnement. Ces interactions, à l’échelle des galaxies individuelles, sont encore aujour-
d’hui mal connues, spécialement à grand redshift. Un lieu privilégié à étudier pour mieux les com-
prendre est le milieu circumgalactique (CGM pour circumgalactic medium en anglais). Le CGM,
l’environnement local immédiat de la galaxie, est aussi l’interface entre les galaxies et l’IGM au
sein duquel ont lieu tous les échanges de matière entre les galaxies et l’IGM (cf Figure 1.6)

1.3 Le milieu circumgalactique

En 1956, Lyman Spitzer évoquait l’existence d’une couronne galactique environnant les ga-
laxies jusqu’à 1500 pc. Bahcall and Spitzer [1969] confirmèrent ces observations en détectant, par
absorption, la présence de gaz étendu autour des galaxies à redshift entre 1 et 3. La première occu-
rence du terme Circumgalactic medium revient à Greg Bryan, en 2008, lors de l’assemblée COSPAS
au Canada (Bryan 2008). Malgré cela, il n’existe pas aujourd’hui de définition explicite du CGM.
Rudie et al. [2012] propose de définir le CGM comme la région entourant la galaxie dans un rayon

https://www.sdss.org/science//
https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/
https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/
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FIGURE 1.5 – Schéma représentant les principaux processus de la formation et de
l’évolution des galaxies. Les galaxies sont constituées de gaz, d’étoiles et dans cer-
tains cas d’un trou noir. Le gaz permet de nourrir la formation stellaire et peut être
accrété dans le trou noir. Il est refroidi dans la galaxie par refroidissement radiatif.
La formation stellaire peut réintroduire du gaz (au moyen des feedbacks). Les galaxies
interagissent avec leur environnement : elles peuvent accréter du gaz provenant de
l’IGM, fusionner avec d’autres galaxies, ou bien éjecter du gaz via des vents galac-

tiques (outflows).
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FIGURE 1.6 – Vue d’artiste du milieu circumgalactique. On peut voir la galaxie au
centre, entourée de gaz dans différents états au sein desquels se produisent plusieurs
phénomènes physiques (accrétion, éjections). Figure extraite de Tumlinson et al. 2017

de 300 kpc et une vitesse de ±300 km.s�1. Une autre distance fréquemment adoptée pour définir
le CGM est le rayon du viriel du halo de matière noire hébergeant la galaxie. Dans tous les cas, le
CGM est un milieu complexe, multi-phasique et siège de nombreux phénomènes physiques. Son
observation directe est rendue très complexe par sa faible densité, spécialement à grand redshift.

1.3.1 Composition du milieu circumgalactique

Détecté d’abord en absorption grâce aux spectres des quasars, puis directement en émission,
les observations du CGM montrent qu’il s’agit d’un milieu multi-phasique complexe, à tous les
redshifts.
Les résultats du spectrographe COS (Cosmic Origins Spectrograph) du télescope HST par Thom
et al. [2012], suggèrent la présence d’une grande quantité d’hydrogène neutre, étendue jusqu’à
150 kpc, autour des galaxies actives et passives. En plus de cette phase froide tracée principale-
ment par la raie Lyman-a (dont la physique est détaillée dans la section 1.3.3), le CGM est composé
d’une phase chaude (T ⇠ 105�6K) tracée par les raies de recombinaison du gaz à haute ionisation
gaz telle que l’émission OVI (Tumlinson et al. 2011). Ces deux phases représentent des indicateurs
des différents mécanismes internes au CGM. En effet, l’émission la raie OVI est détectée jusqu’à
de grands rayons et provient probablement d’excitations collisionnelles du gaz dans de puissants
jets, aussi appelés outflows. Les outflows de gaz riche en métaux sont omniprésents à tous les red-
shifts (Erb et al. 2012, Heckman et al. 1990, Newman et al. 2012, Rubin et al. 2014, Weiner et al.
2009). Ils peuvent atteindre des vitesses très grandes (jusqu’à ⇠ 1000 km.s�1) et éjecter des masses
à un taux équivalent à 2 ou 3 fois le taux de formation stellaire instantané (Bouché et al. 2012).
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Des outflows sont détectés jusqu’à 70 kpc (Tripp et al. 2011) et contribuent essentiellement à l’enri-
chissement chimique de l’IGM et à la régulation de la formation stellaire dans les galaxies. Cette
régulation de la formation stellaire peut s’effectuer de deux façons : en éjectant du gaz de la ga-
laxie et en induisant de la pression aux extrémités des vents (Cresci et al. 2015). A l’inverse, les
mécanismes d’accrétion sont faiblement contraints. L’existence de tels phénomènes est suggérée
par la quasi non-évolution de la densité de masse en gaz neutre (Zafar et al. 2013) malgré le pic
de formation stellaire observé à z ⇠ 2.1 (Cucciati et al. 2012). Seuls quelques exemples d’accrétion
ont été observés (Fraternali et al. 2004, Giavalisco et al. 2011, Péroux et al. 2016). La difficulté d’ob-
server ces accrétions viendrait de fait que l’accrétion du gaz dans les galaxies peut se produire
via des flux collimatés de gaz froid à faible taux de recouvrement (Cold Mode Accretion Bordoloi
et al. 2011, Dekel and Birnboim 2006, Kereš et al. 2005, Ocvirk et al. 2008, Stewart et al. 2011, van
de Voort and Schaye 2012). De plus, les récents travaux de Kacprzak et al. 2012 et Schroetter et al.
2015 suggèrent que la matière est éjectée le long de l’axe mineur de la galaxie alors que l’accrétion
se produit préférentiellement le long de l’axe majeur, qui a un angle solide plus faible que l’axe
mineur. La Figure 1.6 représente une vue d’artiste du CGM avec les différents mécanismes cités
ci-dessus. Des preuves de l’existence d’une composante chaude (T > 106 K) ont été apportées par
l’émission diffuse en rayon X (Anderson and Bregman 2010, Anderson et al. 2013), et grâce aux ab-
sorptions observées le long des lignes de visée des quasars (Gupta et al. 2012, Williams et al. 2005,
voir Figure 1.9). Le caractère multiphasique du CGM est également rapporté par les simulations
hydrodynamiques, qui exhibent un mélange de gaz froid (104 K) et chaud (105�6 K) à l’intérieur
du rayon du viriel de la galaxie (Ford et al. 2013, Shen et al. 2013, Stinson et al. 2012, Suresh et al.
2017) représenté dans la Figure 1.7. La Figure 1.8 montre les raies d’absorption de différents ions
détectés avec différentes vitesses et largeurs mettant en évidence la complexité cinématique du
CGM. Ces variations montrent que le CGM peut être composé de plusieurs composantes avec
différents états d’ionisation, densités et vitesses. Caractériser les états d’ionisation, la composition
chimique et la densité du gaz est nécessaire pour correctement comprendre les relations symbio-
tiques entre le gaz, les étoiles de la galaxie et le CGM. Cependant, les différentes raies ne sont pas
accessibles aux observations (spatiales et au sol) à tous les redshifts ce qui complique les études du
CGM. La phase froide du CGM est principalement sondée par les éléments neutres ou les faibles
ions (HI, NaI, CaII) et la poussière.

1.3.2 Observations du CGM

En absorption : Il existe beaucoup d’études recherchant à détecter l’émission étendue de raies
tel que MgII, CIV, ou Lyman-a associées à des galaxies à tous les redshifts. Une méthode indirecte
d’observation du CGM consiste à utiliser un objet brillant lointain, tel qu’un quasar, situé sur la
même ligne de visée qu’une ou plusieurs galaxies plus proches (voir Figure 1.9). En comparant
les localisations des galaxies aux raies d’absorption observées dans les spectres des quasars, qui
ne correspondent pas au redshift du quasar, on peut sonder la présence et les propriétés du gaz
environnant ces galaxies d’avant-plan (Bouché et al. 2012). L’analyse de cette empreinte du CGM
de la galaxie visible dans le spectre permet alors la caractérisation du gaz environnant la galaxie
(densité de gaz neutre, cinématique, métallicité). La mesure de la métallicité des galaxies est par-
ticulièrement importante puisqu’elle témoigne directement de son activité de formation stellaire
et de son évolution. Ces observations ont confirmé que le CGM était un milieu multi-phasique.
Les galaxies les plus massives sont souvent associées avec un halo d’émission X (Mulchaey 2000,
Rosati et al. 2002), montrant que leur CGM est dominant dans sa phase chaude, bien que les ob-
servations de raies d’absorption indiquent la présence de gaz froid.

En émission : Steidel et al. [2010] ont utilisé 512 paires de galaxies, avec une faible séparation an-
gulaire, pour étudier la démographie des absorptions de gaz jusqu’à 125 kpc autour des galaxies
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FIGURE 1.7 – Images de la simulation Eagle (Schaye et al. 2015) présentant une
galaxie à 4 redshifts différents (entre de 0 et 3). Les colonnes représentent, de gauche
à droite, la densité du gaz, la température et la métallicité. Le cercle blanc représente
le rayon du viriel de la galaxie. Cette simulation représente bien la complexité du

CGM et son évolution avec le redshift d’une galaxie.



18 Chapitre 1. Introduction

FIGURE 1.8 – Figure extraite de Tumlinson et al. 2017. Les trois panneaux repré-
sentent les profils d’absorption de 5 raies dans 3 objets du COS-Halo survey (Werk
et al. 2016). La vitesse de la galaxie est à v = 0 km.�1 sur l’axe des abscisses. Ces
résultats illustrent la diversité de profils et des paramètres des absorptions dans le

CGM.

FIGURE 1.9 – Schéma représentant l’absorption de la lumière émise par
un quasar en arrière-plan par le CGM d’une galaxie en avant-plan. Le
spectre du haut représente le spectre observé sur la ligne de visée bleue
(ce qui correspond au centre de la galaxie d’avant-plan). Le spectre en
dessous représente les même raies d’absorption produites par le CGM
de la galaxie. Crédits : https://krubin.sdsu.edu/index.php/research/

probing-the-gaseous-environments-around-damped-lya-systems/

https://krubin.sdsu.edu/index.php/research/probing-the-gaseous-environments-around-damped-lya-systems/
https://krubin.sdsu.edu/index.php/research/probing-the-gaseous-environments-around-damped-lya-systems/
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avec 2 < z < 3, et son lien avec les vents galactiques. Ils ont étudié la distribution de gaz absorbant
avec le CGM des galaxies en avant-plan observées dans les spectres des galaxies d’arrière-plan.
Etudier le spectre des galaxies elles-mêmes en tant que preuve de l’absorption, donne des infor-
mations sur la cinématique du gaz par rapport aux étoiles (dans ce gaz des raies d’absorption,
décalées vers le bleu, indiquent la présence d’outflows). Cependant, on ne connait pas la distance
qui lie le gaz aux positions des étoiles. Les spectres des galaxies en arrière-plan, d’un autre côté,
permettent de connaître la distance projetée de la galaxie grâce à leur raies d’émission. En com-
binant les deux méthodes, on peut tracer les mouvements et la distribution du gaz dans le CGM.
En détectant directement le CGM en émission, on peut alors cartographier les propriétés du gaz
autour de la galaxie (cinématique, composition en gaz neutre et en métaux ou encore les échanges
gazeux). Des détections de gaz autour de galaxies locales ont été obtenues, par exemple grâce
à la raie OVI (Hayes et al. 2016) ou HI (Walter et al. 2008). Malgré cela, la raie Lyman-a reste
le meilleur moyen de détecter le CGM en émission à tous les redshifts. Prédit par Partridge and
Peebles 1967, l’émission Lyman-a est l’une des raies d’émission les plus brillantes produites dans
l’univers. Partridge and Peebles [1967] expliquent que les galaxies à grand redshift produisent une
forte emission Lyman-a par recombinaison de l’atome d’hydrogène dans le milieu interstellaire
chauffé par les jeunes étoiles massives. De plus, Partridge and Peebles [1967] évoquaient la possi-
bilité d’une forte diffusion des photons dans le gaz ionisé de l’IGM qui étale le rayonnement des
galaxies jeunes. Bien que les récentes études ont montré que l’émission Lyman-a détectée n’atteint
pas les niveaux de brillance de surface prédit par Partridge and Peebles 1967, leur travail reste une
excellente étude théorique suggérant que la forte émission Lyman-a de galaxies à grand redshift
est reliée physiquement aux premières galaxies de l’univers et à l’état d’ionisation de l’IGM qui
représentent aujourd’hui encore deux sujets étudiés à travers l’émission Lyman-a des galaxies : la
formation de galaxies et la réionisation de l’univers. A faible redshift, plusieurs études ont pu détec-
ter des halos d’émission Lyman-a, par exemple Kunth et al. [2003] ont détecté l’émission Lyman-a
étendue autour de deux galaxies observées avec la caméra ACS du télescope spatial Hubble. En
2014, la campagne d’observation d’émetteurs Lyman-a dans l’univers local LARS (pour Lyman Al-
pha Reference Sample, Hayes et al. 2013b), observa 14 galaxies (8 d’entre elles sont montrées dans la
Figure 1.10). La majorité de ces objets montrent une forte émission Lyman-a (représentée en bleu
sur la figure) plus étendue que l’émission du continuum UV (en vert) et l’émission Ha (en rouge,
émission produite dans l’ISM). Les nombreuses études de cet échantillon, ont montré que l’émis-
sion UV de ces galaxies est très "grumeleuse" et montre des signes de fusion récente. Plusieurs
corrélations entre la fraction d’échappement des photons Lyman-a et les propriétés de la galaxie
ont été mesurées, montrant entre autres, que la turbulence dans les systèmes formant des étoiles
favorise l’échappement des photons Lyman-a.

A plus grand redshift, la détection de ces halos Lyman-a est plus difficile, principalement au-
tour des galaxies de faible masse, en raison des limites de sensibilité et de résolution des instru-
ments. Les premiers halos détectés grâce à l’imagerie en bande étroite ont été rapportés par Madau
et al. [1998], puis Fynbo et al. [2001]. L’arrivée des grands relevés ainsi que le développement de
techniques de détection adaptées, ont permis d’observer de plus en plus d’émetteurs Lyman-a
(appelés LAEs pour lyman-alpha emitters). Dans un premier temps, beaucoup d’études ont utilisé
la méthode du stacking (qui consiste à sommer les spectres ou images de différents objets pour
augmenter le rapport signal sur bruit des détections) pour tenter de détecter l’émission diffuse et
étendue autour des galaxies. Par exemple, Matsuda et al. [2012] et Momose et al. [2014] ont respec-
tivement combiné 2000 et 4500 LAEs à z ⇠ 3 et 2.2 < z < 6.6 (cf Figure 1.11). Les profils radiaux
de brillance de surface de l’émission Lyman-a sont généralement bien ajustés par une distribution
exponentielle circulaire de la forme :

SB(r) = S0 ⇥ exp(�r/rs) (1.33)
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FIGURE 1.10 – Figure extraite de Hayes et al. 2013b représentant 8 galaxies de
l’échantillon LARS à faible redshift. L’émission UV de chaque galaxie est représen-
tée en vert, l’émission de la raie Ha en rouge et l’émission Lyman-a du CGM en

bleu.

avec S0 l’amplitude au centre du profil et rs le rayon caractéristique qui donne une mesure de l’ex-
tension spatiale de l’émission Lyman-a et permet ainsi la comparaison entre les différentes études.
La plupart des études sur les halos Lyman-a trouvent que la taille caractéristique de l’émission
Lyman-a autour des galaxies (entre 5 et 30 kpc) est plus grande que celle de l’émission UV. Parmi
les grand relevés de LAEs on peut notamment citer : The Hawaii Survey (Cowie and Hu 1998), The
Large Area Lyman Alpha Survey (Rhoads et al. 2000), The Subaru surveys (Ouchi 2003), The Multi
wavelength Survey by Yale-Chile (Gawiser et al. 2007), the Hobby-Eberly Telescope Dark Energy Ex-
periment (HETDEX) Pilot Survey (Adams et al. 2011) et enfin le Very Large Telescope (VLT) MUSE
survey (Bacon et al. 2017). En parallèle, de nombreuses études ont mesuré le profil spectral des raies
Lyman-a émises, mettant en évidence une grande diversité de profils. Ces différents profils et le
caractère étendu de l’émission Lyman-a témoignent de l’existence de multiples processus phy-
siques responsables de la production, de la diffusion et de l’échappement des photons Lyman-a à
travers l’ISM, le CGM puis l’IGM. Afin d’interpréter toutes ces observations, il est nécessaire de
connaître la physique de l’émission et de la propagation des photons Lyman-a dans ces différents
milieux.

Parmi les structures détectées par l’émission Lyman-a il faut aussi citer l’existence de blobs
Lyman-a. Les blobs Lyman-a (LAB pour Lyman Alpha Blob en anglais) sont des grandes nébu-
leuses d’émission Lyman-a observées dans l’univers à grand redshift. Les LAB ont été découverts
dans les années 1980 autour de galaxies radio à grand redshift (McCarthy 1993). Depuis les an-
nées 2000, plusieurs blobs sans galaxie radio ou AGN associée ont été découvert (Steidel et al.
2000). Ces blobs montrent des structures filamentaires et leur morphologie est très proche de celle
des blobs associés à une galaxie radio ; plusieurs processus peuvent expliquer la formation de
ces structures : l’accrétion de gaz froid, les vents galactiques et la photoionisation par d’intenses
épisodes de formation stellaire ou d’obscurs AGN (Matsuda et al. 2009).

1.3.3 La physique de la raie Lyman-a

L’atome d’hydrogène représente plus de 90% des éléments de l’univers et l’émission Lyman-a
étant la raie de recombinaison la plus intense de celui-ci, elle est émise par la plupart des objets
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FIGURE 1.11 – Figure extraire de Matsuda et al. 2012 représentant les images com-
posites d’un sous échantillon de galaxies à z = 3.1. La ligne du haut représente les
images en bande étroite de l’émission Lyman-a et celle du bat l’émission du conti-
nuum. La ligne horizontale blanche indique 100 kpc (physique). Les images sont af-
fichées selon une échelle logarithmique. On constate que toutes les images Lyman-a

sont plus étendues que les images du continuum des galaxies.

astrophysiques. La physique de la raie Lyman-a est très complexe de par son caractère résonant.
Pour étudier l’émission Lyman-a il est nécessaire de bien comprendre à la fois les mécanismes de
production et de diffusion de ces photons.

En 1913, Niels Bohr (1885-1962) décrit l’atome d’hydrogène comme un électron de charge �e
et de masse me, qui orbite autour d’un noyau de masse infinie. Ce modèle prédit que les niveaux
n d’énergie En de cet atome peuvent s’exprimer :

En = �hcR•

1
n2 (1.34)

avec h la constante de Planck, c la vitesse de la lumière et R• la constante de Rydberg qui vaut :

R• =
mee

4

8e2
0h3c

(1.35)

avec e0 la permissivité du vide. En 1928, Paul Dirac (1902-1884) corrigea ce modèle en prenant en
compte le caractère relativiste de l’électron. La vitesse de celui-ci ne peut en effet pas être négligée
devant celle de la lumière. L’équation obtenue par Dirac fait alors apparaître la structure fine de
l’atome d’hydrogène. Les niveaux d’énergie dépendent à présent de deux nombres quantiques :
le nombre quantique principal n et le nombre quantique J associé au moment cinétique total de
l’électron : J = L+ S (avec L le moment cinétique orbital de l’électron et S son spin) ; ils s’écrivent :

EnJ =
mec

2
q

1 + ( a
n�eJ

)2 � mec2
(1.36)

avec a la constante de structure fine valant a = e2/hc et eJ = J + 1
2 �

q

(J + 1
2 )

2 � (Za)2. Les
transitions atomiques sont soumises aux règles de sélection : DJ = 0,±1, DS = 0, DL = ±1. Les
transitions sont dites interdites si elles enfreignent ces règles. Cependant, la théorie de Dirac ne
permet pas de prendre en compte de manière exacte la masse finie du noyau. Pour tenir compte
de cette masse, on remplace dans l’équation de Dirac (1.36) la masse de l’électron par sa masse
réduite µ = me M

me+M où me représente la masse de l’électron et M la masse du proton. En ajoutant
également une correction relativiste due au recul du noyau qui vaut :

En(recul) = �
✓

µ2c2

M + me

◆

(a)4

8n4 (1.37)
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les niveaux d’énergie deviennent : E
µ

nJ + En(recul). Ils ne dépendent que des nombres n et J, mais
pas du nombre quantique L associé au moment orbital. D’après cette théorie, les niveaux d’énergie
de même n et J mais de L différents devraient être dégénérés. En 1947, Willis Lamb (1913-2008)
et Robert Retherford (1912-1981) ont montré une différence d’énergie de l’ordre de 1GHz (Lamb
and Retherford 1947) entre les niveaux 2S1/2 et 2P1/2 de l’atome d’hydrogène, ce qui est contraire
à la théorie de Dirac. En conclusion de cette découverte, un nouveau terme appelé déplacement
de Lamb est introduit dans l’expression des niveaux d’énergie :

En,L,J = E
µ

nJ(Dirac) + En(recul) + E(Lamb) (1.38)

La Figure 1.12 représente les deux premiers niveaux d’énergie de l’atome d’hydrogène, faisant
apparaître la structure fine, le déplacement de Lamb et la structure hyperfine (représentée par les
niveaux F, elle consiste en une séparation des niveaux d’énergie en deux niveaux très proches,
provoquée par le couplage spin-spin entre le noyau et l’électron) de l’atome.
Les cascades radiatives des niveaux supérieurs vers le niveau fondamental n = 1 produisent
un ensemble de raies spectrales dans l’UV appelées raies de Lyman. La première, appelée raie
Lyman-a, est produite par les transitions des états 2P1/2 et 2P3/2 vers le niveau 1S1/2 (la transition
2S1/2 ! 1S1/2 étant interdite, en rouge sur la Figure 1.12). Ces transitions sont spontanées et
quasi-instantanées, la durée de vie maximale de l’état 2P valant Dt ⇠ 1.6⇥ 10�9s (taux d’émission
de 1/Dt ⇠ G ⇠ 6.2 ⇥ 108 s�1). La valeur de la longueur d’onde l d’un photon nécessaire pour
faire passer le système d’un état initial i d’énergie Ei à un état final f d’énergie Ef est donnée par
la relation :

E f � Ei = DE = hn =
hc

l
! l =

hc

DE
(1.39)

L’énergie minimale d’ionisation (permettant de décrocher l’électron de l’atome) est donc Eion =
13.6 eV, soit l = 912 Å. Les photons Lyman-a sont produits lors de la transition n = 2 ! 1 entre
le premier état excité et le niveau fondamental de l’atome d’hydrogène. Les photons émis ont une
énergie de 10.2 eV, soit l = 1215.66 Å.

Résonance et diffusions

La raie Lyman-a est une raie résonante. Le taux d’émission spontanée G étant connu, le prin-
cipe d’incertitude d’Heisenberg DEDt ⇠ h indique que les niveaux d’énergie ne sont pas discrets.
La fréquence d’un photon émis par la transition 2P ! 1S n’est pas unique mais définie par une
distribution Lorentzienne :

fL(n) =
G/4p2

(n � nLya)2 + (G/4p)2 (1.40)

avec nLya = 2.466⇥ 1015 Hz. Inversement, un atome dans son état fondamental peut être excité au
niveau 2P par un photon dont la fréquence n’est pas exactement nLya.

La probabilité de diffusion d’un photon de fréquence n dans la raie Lyman-a par un atome
d’hydrogène dépend de la section efficace de diffusion s(n) :

s(n) = sLya.fL(n) (1.41)

avec sLya = 6.9 ⇥ 10�11 cm2 la section efficace pour la fréquence de résonance n = nLya.

Dans un gaz contenant de l’hydrogène neutre, les photons de fréquence n ⇠ nLya sont diffu-
sés de manière résonante : ils sont sans cesse absorbés et ré-émis par les atomes à une fréquence
proche du centre de la raie. Quand l’énergie du photon correspond exactement à l’énergie néces-
saire pour passer du niveau fondamental au niveau excité d’un atome, on dit que le photon est en
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FIGURE 1.12 – Schéma représentant la structure fine et hyperfine de l’atome d’hy-
drogène. Les flèches vertes représentent les transitions menant à la formation de
photons Lyman-a. La flèche rouge indique une transition interdite par les règles de

sélection.
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résonance avec l’atome. Pour que les photons sortent du nuage d’hydrogène, ils doivent sortir de
la résonance, c’est-à-dire se décaler en fréquence vers le rouge ou vers le bleu (i.e. pour ne plus
interagir avec les atomes d’hydrogène).

Les atomes ont un mouvement thermique dans le gaz décrit pas une distribution de vitesses
Maxwellienne f (v) :

f (v)dv =
4p
p

⇣mH

2kT

⌘3/2
v2e�mHv2/kBTdv (1.42)

où T est la température du gaz et kB la constante de Boltzmann. La vitesse thermique des atomes
d’hydrogène est donc :

vth =

s

2kBT

mH
= 12.85 T1/2

4 (1.43)

où T4 est la température du milieu en unité de 104 K et mH la masse de l’atome d’hydrogène.
La distribution de vitesses des atomes dans le gaz implique (par effet Doppler) qu’un photon de
fréquence n sera vu pas un atome à la vitesse v à une fréquence n0 :

n0 =
n

1 + v
c

⇠ n ⇥ (1 � v

c
) (1.44)

Cet effet contre-balance la diffusion résonante en permettant aux photons d’être vus par les atomes
à des fréquences décalées du centre de la raie Lyman-a. En prenant en compte le mouvement
thermique du gaz, on peut réécrire la section efficace vue par un photon de fréquence n :

s(n)tot =
Z •

�•
s(n0) f (v)dv =

pe2

mec
f12

Z •

�•
fL(n(1 �

v

c
)) f (v)dv (1.45)

avec f12 = 0.4162 la force d’oscillateur pour la transition n = 1 ! n = 2. On peut alors exprimer
le décalage en fréquence :

x =
n � nLya

DnD
(1.46)

avec DnD = vth
c nLya = 1.6 ⇥ 1011T1/2

4 Hz est l’élargissement Doppler.
Le profil d’absorption des photons Lyman-a par un gaz d’hydrogène dont la distribution de vi-
tesse est décrite par une distribution maxwellienne est donné par un profil de Voigt :

FVoigt(x) =
H(a, x)

DnD

p
p

(1.47)

où H(a, x) est la fonction de Hjerting définie par :

H(a, x) =
a

p

Z •

�•

e�y2
dy

(y � x)2 + a2 (1.48)

Cette fonction n’a pas de solution analytique exacte mais on peut dériver une solution approxi-
mative selon le régime dans lequel se trouve le photon, i.e. selon la fréquence du photon. Pour
les photons à petit décalage spectral (dans le coeur de la raie), le profil d’absorption se comporte
comme une distribution maxwellienne. Ces photons ont plus de chance d’interagir dans le centre
de la raie avec des atomes de vitesse v ⇠ x. En revanche, les photons à grand décalage spectral
x (dans les ailes de la raie) ont une plus forte probabilité d’être absorbés dans les ailes du profil
d’absorption par des atomes de vitesse proche de 0 puisque dans ce régime le profil lorentzien
domine.
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A chaque diffusion, le photon est absorbé et ré-émis à la même longueur d’onde (situation appe-
lée diffusion cohérente) dans le référentiel de l’atome (la cohérence de diffusion n’est vraie que
dans le référentiel de l’atome). Soit un atome possédant un vecteur vitesse~v absorbe et ré-émet un
photon de fréquence n dans son référentiel de repos :

next
i = n ⇥ (1 �

~ki.~v
c

) (1.49)

next
f = n ⇥ (1 �

~k f .~v
c

) (1.50)

avec next
i la fréquence d’absorption dans le référentiel extérieur, next

f la fréquence d’émission dans
le référentiel extérieur, ~ki la direction incidente du photon et ~kf la direction d’émission. La direction
de ré-émission n’est pas isotrope mais dépend de l’angle incident b et du régime d’interaction
(coeur ou aile de la raie).

Le parcours des photons Lyman-a dépend fortement de l’opacité du gaz traversé. On peut
définir tx l’opacité (ou profondeur optique) du gaz vu par un photon de fréquence x en fonction
de la section efficace de diffusion totale :

tx =
Z s

0
nHstot

x ds (1.51)

avec ds le chemin du photon dans le gaz. La probabilité qu’un photon de fréquence x parvienne
à parcourir une distance s sans interagir est alors de P = e�tx et sa probabilité d’être diffusé par
un atome de Pdiff = 1 � e�tx . Dans un milieu homogène en hydrogène, on peut définir la densité
de colonne par NH = nH ⇥ s atomes.cm�2 avec nH la densité volumique. L’opacité vue par un
photon dans un milieu de densité de colonne NH s’écrit alors :

tx = stot
x NH (1.52)

tx est maximale au centre de la raie Lyman-a quand x = 0.

Lors de leur parcours dans le gaz, les photons peuvent interagir avec de la poussière, qui peut
alors soit diffuser, soit détruire les photons.

1.3.4 Production des photons Lyman-a

Il existe plusieurs processus physiques pouvant aboutir à la formation d’un photon Lyman-a.
En dehors du cas de transfert radiatif, l’émission Lyman-a n’est en général que la dernière étape
d’une cascade radiative, qui se produit lorsqu’un atome d’hydrogène dans un état n > 2 se désex-
cite vers l’état 2P, et enfin revient dans l’état fondamental via l’émission d’un photon Lyman-a.
Pour apporter à un atome d’hydrogène l’énergie suffisante pour l’amener dans un état n > 2,
il existe essentiellement deux possibilités : soit l’énergie provient de la collision avec un électron
libre dans le gaz, soit c’est le résultat de la recombinaison d’un électron libre sur un proton.

Excitation collisionelle : La collision d’un électron libre avec un atome d’hydrogène va, si l’éner-
gie cinétique de l’électron est suffisante, exciter l’atome dans un état n > 1. Dans sa revue sur la
physique de la raie Lyman-a, Dijkstra [2014] présente les principaux résultats des nombreuses
études théoriques sur la diffusion d’un électron sur un atome d’hydrogène. Le taux de collision
entre un atome d’hydrogène et un électron menant l’atome dans l’état 2P est proportionnel à la
densité d’électrons libres ne dans le milieu, et au coefficient q1S!2P(T) qui décrit la probabilité que
l’atome se retrouve effectivement dans l’état 2P suite à la collision. Ce coefficient dépend à la fois
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de l’énergie cinétique de l’électron et de la température du gaz.

Recombinaison : L’atome résultant de la recombinaison d’un électron sur un proton peut se re-
trouver dans n’importe quel niveau (n, l), selon l’énergie cinétique apportée par l’électron lors de
sa collision avec le proton. Cette énergie dépend de la différence de vitesse entre les deux par-
ticules, qui va à son tour dépendre des distributions des vitesses des électrons et des protons,
chacune décrite par une distribution maxwellienne. Dans un plasma d’hydrogène thermalisé, on
a Te ⇠ Tp = T avec Te la température des électrons et Tp celle des protons, ce qui revient à
dire que les protons et les électrons ont la même énergie cinétique. Le rapport de masse entre
le proton et l’électron étant de l’ordre de 1800, la vitesse typique d’un électron est bien supé-
rieure à celle d’un proton. La probabilité qu’un électron à la vitesse n se recombine sur un proton
pour donner un atome dans l’état (n, l) entre t et t + dt est proportionnelle au nombre de pro-
tons que l’électron pourra rencontrer pendant dt, et qui vaut nHII dV où dV = sn,lndt. Si on note
Pn,l

Lya = P(n, l ! Lya) la probabilité que la cascade radiative à partir de cet état (n, l) donne un
photon Lyman-a, on peut calculer cette probabilité à l’aide des coefficients d’Einstein An0,l0,n”,l”
pour la transition (n0, l0) ! (n”, l”). En principe une recombinaison vers un niveau n quelconque
peut immédiatement donner lieu à une transition n ! 1 en émettant un photon de la série de
Lyman. Cependant, dans la plupart des plasmas astrophysiques, la densité d’hydrogène neutre
est suffisamment importante pour que le gaz soit opaque à ces photons, qui sont alors absorbés
localement. Par exemple, une recombinaison dans l’état 4P pourrait donner lieu à l’émission d’un
photon Lyg, qui sera immédiatement réabsorbé pour repeupler le niveau 4P. Si le plasma astro-
physique est complètement ionisé, alors il est transparent aux photons de la série de Lyman. Les
transitions jusqu’au niveau fondamental sont alors possibles. Dans le cas opaque (cas B), on définit
la probabilité d’émission Lyman-a PB et à l’inverse on définit PA dans le cas ionisé (cas A) :

PA(Lya) = 0.41 � 0.165 log(
T

104K
)� 0.015(

T

104K
)�0.44 (1.53)

PB(Lya) = 0.686 � 0.106 log(
T

104K
)� 0.009(

T

104K
)�0.44 (1.54)

La littérature donne PB(Lya) ⇠ 0.68. En réalité PB(Lya) varie entre 0.90 et 0.56 entre 102K et 105K.

Production des photons Lyman-a :

Différents phénomènes astrophysiques peuvent mener à la production de photons Lyman-a
dans les galaxies ou leur milieu environnant :

Régions HII : La production des photons Lyman-a dans les galaxies découle probablement en
grande partie de la formation stellaire dans l’ISM. La composition de l’ISM est variable mais lar-
gement dominée par des atomes et des ions d’hydrogène et d’hélium ; du gaz moléculaire et des
grains de poussière sont également présents. Les grains de poussière (graphite ou silicate de taille
de l’ordre du micron) sont des éléments importants pour la formation des molécules H2 respon-
sables de la formation stellaire. Le flux stellaire peut fortement perturber l’état d’ionisation du gaz
supposé à une température d’environ 104 K et situé proche des étoiles. Les étoiles massives de
type spectral O ou B ont des atmosphères très chaudes et émettent ainsi une importante quantité
de photons ionisants pour l’hydrogène, ce qui crée des régions ionisées appelées régions HII, dans
le milieu interstellaire des galaxies. A l’intérieur de ces bulles, un équilibre s’établit alors entre
photo-ionisation et recombinaison, et une fraction de ces recombinaisons mènera à la production
de photons Lyman-a. Cet équilibre implique que le taux de photo-ionisation soit égal au taux de
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recombinaison. Si tous les photons ionisants sont consommés dans la région HII, alors on peut
directement relier le taux de recombinaison au taux de production de photons ionisants. Dans ces
conditions, le milieu est toujours opaque aux photons Lyman-a (cas B) et donc a fortiori opaque
aux photons ionisants du continuum de Lyman. Si on note ṄLya le taux de production de photons
ionisants et Ṅion celui de photons Lyman-a, alors on aura :

ṄLya = PB(Lya)Ṅion ⇠ 0.68Ṅion (1.55)

En réalité il peut arriver qu’une partie des photons ionisants puisse s’échapper, auquel cas il faut
tenir compte de la fraction d’échappement des photons ionisants fesc :

LLya = ṄLya = PB(Lya)(1 � fesc)Ṅion (1.56)

Dans les régions HII galactiques, les photons ionisants sont produits par les étoiles massives, ayant
une courte durée de vie, Ṅion décroît donc très vite avec l’âge des populations stellaires. La pro-
duction de photons Lyman-a va donc diminuer très vite si la formation de nouvelles étoiles ne
vient pas compenser le vieillissement des populations stellaires. Ainsi, l’observation d’un flux im-
portant d’émission Lyman-a dans une galaxie peut indiquer un fort taux de production stellaire.
On peut alors exprimer le taux de formation stellaire à l’aide de la luminosité Lyman-a (Dopita
and Sutherland 2003) :

SFR ⇠
✓

L(Lya)

1.1 ⇥ 1042erg.s�1

◆

M�/an (1.57)

Régions ionisées autour des quasars : de la même manière les quasars, qui sont des puissantes
sources de photons ionisants UV, créent des régions HII géantes dans et autour de leur galaxie
hôte, et donc émettent beaucoup de flux Lyman-a (McCarthy 1993).

Fluorescence : On parle d’émission fluorescente Lyman-a lorsque la source principale d’ionisa-
tion est la photoionisation suivi de recombinaison. Dans ce cas on s’intéresse à la photoionisation
des atomes d’hydrogène par des photons qui ne sont pas produits dans la galaxie elle-même mais
proviennent du fond UV externe (Cantalupo et al. 2005, Kollmeier et al. 2010).

Refroidissement radiatif : En parallèle des sources d’émission Lyman-a reliées à la photo-ionisation
de l’hydrogène neutre dans et autour des galaxies, Haiman et al. [2000], et Fardal et al. [2001] ont
proposé que l’effondrement gravitationnel du gaz devrait produire une grande quantité de rayon-
nement Lyman-a. A grand redshift, l’essentiel de l’accrétion sur les galaxies se fait dans le mode
d’accrétion froide (Kereš et al. 2005). Au cours de son effondrement, le gaz dans ces filaments de-
vient de plus en plus dense, favorisant ainsi les collisions ; ces excitations collisionnelles vont me-
ner à l’émission de photons Lyman-a. Fardal et al. [2001] suggèrent que l’accrétion sur les galaxies
de 1010 à 1011M� peut produire des luminosités Lyman-a de l’ordre de LLya ⇠ 1041 à 1043 erg .s�1,
uniquement par refroidissement radiatif.

1.3.5 Profils des raies Lyman-a

Les observations spectroscopiques d’émetteurs Lyman-a ont montré qu’il existe une grande
diversité de profils de raies Lyman-a que ce soit dans l’univers lointain ou local (cf Figure 1.13). A
grand redshift les raies Lyman-a observées présentent généralement un fort pic d’émission asymé-
trique rouge (i.e. le pic de la raie est décalé vers le rouge pas rapport à la prédiction basée sur le
redshift systémique qui trace la vitesse du gaz dans l’ISM de la galaxie). Certaines d’entre elles pré-
sentent également un pic d’émission "bleu" (i.e. le pic de la raie est décalé vers le bleu pas rapport
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FIGURE 1.13 – Mosaïque de raies Lyman-a observées à différents redshifts entre
z = 0.029 et z = 5.98. On observe différents types de profils présentant 1 ou 2 pics

d’émission plus ou moins asymétriques.

à la prédiction basée sur le redshift systémique). Selon les cas, lorsqu’il existe deux pics d’émission,
le pic bleu est soit très faible par rapport au pic rouge (environ dix fois plus faible, ce qui est le cas
dans la grande majorité des profils à doubles pics observés), soit identique ou plus puissant (cas
beaucoup plus rares). A faible redshift, il est plus difficile de détecter les raies Lyman-a puisqu’il
faut les observer dans l’UV. Plusieurs études ont néanmoins réussi à détecter plusieurs raies pré-
sentant les mêmes types de profils qu’à grand redshift (comme le montre le premier spectre de la
Figure 1.13 extrait de l’échantillon LARS). Cependant, les spectres Lyman-a à faible redshift pré-
sentent plus de profils atypiques avec deux pics d’émission ou des raies d’émission plus centrées
sur le redshift systémique.
Le fait qu’il existe une si grande diversité de profils spectraux de la raie Lyman-a montre que
plusieurs processus physiques participent à la formation et la diffusion des photons Lyman-a à
travers l’ISM, le CGM puis l’IGM et que les propriétés des ces milieux varient d’une galaxie à
l’autre. Afin de décrypter les propriétés spectrales des raies Lyman-a il est nécessaire de com-
prendre les paramètres physiques qui influent sur la morphologie des raies à tous les redshifts.

Plusieurs études ont tenté de reproduire les profils de raies observés grâce à des simulations
numériques afin de comprendre des effets des paramètres physiques de l’ISM, du CGM et de
l’IGM sur ceux-ci. Les simulations hydrodynamiques incluant le transfert radiatif sont aujourd’hui
les simulations numériques les plus abouties aussi bien à l’échelle cosmologique qu’à l’échelle des
galaxies (on parle dans ce cas de simulations zoom-in), cependant ces simulations peinent à re-
produire des raies Lyman-a compatibles avec celles observées (Behrens et al. 2019, Mitchell et al.
2021, Smith et al. 2019). Les spectres ainsi simulés présentent des pics bleus plus forts qu’observé
et trop de flux coïncidant avec le redshift systémique des galaxies. Les seuls simulations capables
à l’heure actuelle de reproduire des spectres Lyman-a réalistes sont les modèles idéalisés utilisant
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FIGURE 1.14 – Trois différents modèles de CGM idéalisés construits par Verhamme
et al. 2006, Song et al. 2020 et Gronke et al. 2017. De gauche à droite le CGM est re-
présenté par : une coquille fine, une sphère pleine homogène et une sphère pleine
remplie d’un milieu "grumeleux". Les lignes vertes représentent différents chemins
que peuvent prendre les photons Lyman-a émis par la source au centre (représentée
par l’étoile verte). Trois cas principaux sont représentés : l’échappement direct des
photons sans interactions avec le CGM (cas a), l’émission d’un photon après plu-
sieurs diffusions dans le CGM (cas b) et l’émission d’un photon par rétro-diffusion
après plusieurs diffusions dans l’hémisphère opposé à l’observateur (cas c) qui est
finalement diffusé vers l’observateur. Dans les cas où le milieu est en expansion,
on notera HB l’hémisphère s’approchant de l’observateur et HR celui s’éloignant.
Dans le cas d’un milieu grumeleux, on distingue deux régimes principaux : un mi-
lieu grumeleux (clumpy) quand les nuages d’hydrogène sont larges (d1) et un milieu

brumeux (fog) dont les grumeaux sont plus petits (d2).

des coquilles en expansion pour représenter le CGM (parmi celles-ci on étudiera particulièrement :
Verhamme et al. [2006], Gronke et al. [2017], Song et al. [2020] dont les modèles de CGM sont pré-
sentés en Figure 6.13). Dans ces modèles la source d’émission Lyman-a est ponctuelle, unique,
placée au centre d’une coquille ou d’une sphère d’hydrogène neutre, homogène ou non, statique,
en expansion ou en effondrement. Ces modèles ne sont pas réalistes d’un point de vue physique,
puisque l’on sait depuis longtemps que le CGM est un milieu complexe, multi-phasique, poten-
tiellement non-isotrope et non-homogène, au sein duquel peuvent se produire plusieurs phéno-
mènes physiques tels que l’accrétion de gaz, les vents galactiques, la fusion de plusieurs galaxies...
De plus l’émission Lyman-a globale observée pour une galaxie et son CGM peut provenir de plu-
sieurs sources (galaxie principale, galaxie satellite, production in-situ dans le CGM, Mitchell et al.
2021). Malgré cela, ces modèles simplifiés permettent de déterminer les paramètres physiques qui
peuvent impacter la forme de la raie Lyman-a et leurs effets.

Ces modèles ont montré que cinq paramètres principaux, présentés dans Verhamme et al.
[2006], peuvent fortement impacter la forme des raies Lyman-a émergentes :

— la vitesse d’expansion du halo d’hydrogène Vexp
— la profondeur optique due à la poussière ta

— la vitesse thermique du gaz b
— la densité de colonne en hydrogène NH
— la fraction de recouvrement du gaz fc

Gronke et al. [2017] ajoutent plusieurs paramètres concernant la fraction de recouvrement dans
un milieu grumeleux. Song et al. [2020] étudie également l’impact du rapport poussière sur gaz
(DGR) et du redshift systémique des galaxies.
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FIGURE 1.15 – Figures extraites de Verhamme et al. 2006. Gauche : spectres émergeant
de différents modèles de coquilles. Le spectre noir est obtenu avec une coquille sta-
tique, le rouge à partir d’une coquille en expansion et le bleu à partir d’un milieu
en effondrement. Les paramètres communs à ces coquilles sont indiqués en haut à
gauche du graphe. Droite : Spectres émergeant pour trois coquilles avec différents
vitesse d’expansion (20 km.s�1 en bleu, 200 km.s�1 en noir et 2000 km.s�1 en rouge.

Les paramètres du milieu sont indiqués à gauche des spectres.

Milieu statique : Dans le cas d’un nuage d’hydrogène statique (les atomes d’hydrogène ont un
mouvement thermique (paramètre b) mais le nuage n’est pas en expansion autour de la galaxie),
les modèles prédisent des raies Lyman-a avec deux pics d’émission symétriques par rapport au
redshift systémique de la galaxie. En effet dans ce cas les photons ont pour seul moyen de s’échap-
per de décaler leur fréquence vers le rouge ou vers le bleu et donc de sortir de la résonance de la
raie. En conséquence on n’observe aucun photon émis à la longueur d’onde l = 1215.67. L’écarte-
ment des pics dépend directement de la densité de colonne en hydrogène nH, plus nH est grand,
plus les photons subissent de diffusions avant de s’échapper, et plus les deux pics d’émission sont
éloignés les uns des autres et larges (cf Figure 1.15).

Milieu en expansion : Dans le cas d’un halo en expansion (cf Figure 6.13, schéma d’une coquille
avec observateur), plusieurs modes d’échappement entrent en jeu. Les atomes d’hydrogène pos-
sèdent une vitesse v(r) variant entre 0 et Vmax. Tous les photons Lyman-a dont la fréquence telle
que Vmax/b 2 [0,⇠ 11] vont être vus "dans le coeur de la raie" par les atomes possédant la même
vitesse, et seront donc bloqués. Ainsi, la seule solution pour qu’ils s’échappent est que leur fré-
quence se décale vers le rouge. Le gaz étant en expansion à une vitesse Vexp et composé d’atomes
dont les vitesses microscopiques sont distribuées selon une distribution maxwellienne, un atome
de vitesse particulière v (v peut être positif ou négatif) verra le photon à la longueur d’onde

l = l0(1 +
Vexp + v

c
) (1.58)

Dans ce cas, soit l’atome absorbe le photon dans le coeur de la raie (si v ⇠ �Vexp), soit l’atome ab-
sorbe le photon dans les ailes de la raie (si v << Vexp ou bien s’ils vont dans la même direction). La
longueur d’onde du photon émis n’est pas la même pour un observateur extérieur. Le premier cas
est non négligeable et difficile à interpréter car la dispersion des vitesses b et la largeur naturelle
de la raie Lyman-a sont en compétition pour calculer la probabilité de diffusion du photon. Dans
le deuxième cas (v << Vexp), plusieurs situations peuvent se produire. Lorsque l’on observe la
coquille, on détecte tous les photons qui s’échappent du milieu dans la direction de l’observateur.
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Ces photons peuvent provenir de différents endroits de la coquille. Pour l’observateur, la sphère
peut être représentée par un hémisphère qui se rapproche de lui et un autre qui s’éloigne. Un
photon de longueur d’onde donnée dans le référentiel de la coquille est vu à une longueur d’onde
différente par l’observateur selon l’hémisphère à partir duquel il est émis.

Si le photon est diffusé uniquement dans la partie bleue de la coquille, en supposant que
b << Vexp, un photon arrivant sur l’hémisphère HB est diffusé dans le référentiel de HB. L’ob-
servateur voit HB s’approcher de lui à la vitesse Vexpcos(q). Le spectre formé par ces photons
émergents est constitué d’un pic asymétrique rouge très proche du redshift systémique et d’un
plus faible pic d’émission bleu (cf Figure 1.16).

Pour des coquilles qui présentent une faible densité de colonne et/ou une grande vitesse d’ex-
pansion du gaz, une quantité importante de photons peut s’échapper directement sans interagir
avec les atomes d’hydrogène. Ils forment alors une raie d’émission gaussienne dont le pic sera
rouge pour l’observateur (dû au décalage doppler des photons dans le gaz en mouvement).

Enfin, les photons peuvent être rétro-diffusés pour sortir de la coquille. Dans ce cas, des pho-
tons émis vers l’hémisphère rouge (HR) de la coquille, sont diffusés par les atomes à l ⇠ l0 ⇥ (1+
Vexp/c) dans le référentiel de HR. Si ces photons sont ré-émis, après une ou plusieurs diffusions,
dans la direction de l’observateur, ils croisent alors des atomes d’hydrogène qui s’éloignent à la vi-
tesse 2Vexpcos(q) de HR. Les photons sont vus très rouges par les atomes de l’hémisphère HB. Les
photons ont donc moins de chance d’interagir avec les atomes d’hydrogène et peuvent s’échap-
per de la coquille. L’observateur, placé du côté de HB, voit HR s’éloigner à la vitesse Vexpcos(q), il
observe donc les photons à une longueur d’onde très rouge. Plus les photons subissent de rétro-
diffusions, plus ils sont décalés vers le rouge et moins ils auront de chance d’interagir avec les
atomes d’hydrogène.

Milieu en effondrement : Lorsque le nuage d’hydrogène est en effondrement vers la source au
centre, à l’inverse de la coquille en expansion, la raie d’émission est asymétrique et bleue. (cf fi-
gure 5 de Verhamme et al. 2006). Dijkstra et al. [2006] ont également étudié les profils spectraux
émergeant d’un milieu d’hydrogène neutre en effondrement et montré que le spectre émergent
présentait dans ces cas là un pic bleu dominant associé à un pic rouge presque toujours indétec-
table.

Impact de la poussière : Quand la profondeur optique due à la poussière ta augmente alors
la fraction d’échappement des photons Lyman-a diminue. Un milieu très poussiéreux aura pour
effet de "creuser" l’écart entre les pics d’émission. Dans leur étude, Song et al. [2020] montre que
lorsque le paramètre DGR (pour Dust to gas ratio qui représente le rapport entre la quantité de
poussière et la quantité de gas du milieu) augmente, le pic Lyman-a émergeant devient plus étroit
et plus proche du redshift systémique, l’impact du DGR est dans ces cas là plus important quand
la profondeur optique du milieu est grande.

Impact de la vitesse d’expansion : Pour de faibles vitesses d’expansion du gaz (150 < Vexp <

250 km/s), on observe un seul pic d’émission localisé environ à ⇠ 2Vexp, car les photons diffusés et
rétro-diffusés sont confondus. Lorsque la vitesse augmente, le premier pic se rapproche du coeur
de la raie ; puisque la profondeur optique diminue, les photons ont besoin de moins de diffusions
pour s’échapper, et le deuxième pic reste stable à ⇠ 2Vexp. Dans leurs modèles, Song et al. [2020]
simulent des milieux dans lesquels la vitesse évolue avec le rayon. Ils trouvent que les modèles
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dans lesquels la vitesse d’expansion augmente avec le rayon puis diminue permettent de mieux
reproduire 7 des 8 spectres étudiés.

Impact de la vitesse thermique du gaz : l’échappement des photons Lyman-a augmente avec la
vitesse thermique b, le pic rouge s’en trouve décalé vers le rouge et un pic bleu apparait. Lorsque
b augmente, le nombre moyen de diffusions avant échappement diminue, donc plus de photons
s’échappent (car ils ont moins de chance d’être absorbés par la poussière). Ainsi la valeur de b
affecte le régime de diffusion des photons Lyman-a. Par exemple, lorsque b = 20 km.s�1 avec une
vitesse d’expansion Vexp = 200 km.s�1, les photons arrivent dans la coquille avec x = �Vexp/b =
�10, ils sont vus dans les ailes de la raie par un atome de la coquille. Le spectre émergent sera
donc rouge. Si b = 150 km/s, x = Vexp/b ⇠ �1.3, les photons seront vus dans le coeur de la raie
par les atomes d’hydrogène et donc ré-emis sur une large plage de fréquence, avec une probabilité
non nulle d’être ré-émis en bleu. Le spectre émergeant exhibera donc un pic bleu.

Absorption totale : Dans un milieu statique avec beaucoup de poussière, les photons Lyman-a
pourront être absorbés en totalité.

Taille du halo : Song et al. [2020] ont montré que le spectre émergent varie très peu avec le rayon
caractéristique de la sphère.

Il est important de noter que ces différents paramètres sont liés et peuvent être dégénérés. En
effet, à densité de colonne fixée, l’expansion du milieu peut redistribuer la matière ce qui entrai-
nera une augmentation ou une diminution de la profondeur optique effective en fonction de la
vitesse du milieu. Lorsque le rayon caractéristique du milieu varie, cela impacte à la fois le rayon
de dernière diffusion des photons et la profondeur optique effective.

Ces modèles idéalisés présentent un très bon accord avec les spectres observés et ont ainsi per-
mis de mesurer les propriétés moyennes des halos d’hydrogène des galaxies étudiées. Verhamme
et al. [2008] ont réussi à reproduire les spectres de 11 galaxies à break de Lyman avec des modèles
de coquilles en expansion. De plus, ils ont trouvé un très bon accord entre les vitesses d’expan-
sion du milieu mesurées grâce aux modèles et les vitesses d’expansion mesurées grâce aux raies
d’absorption de l’ISM, montrant que ces modèles idéalisés peuvent offrir une vision relativement
réaliste des conditions physiques moyennes gouvernant le CGM de ces galaxies. De la même ma-
nière, [Gronke et al., 2017] ont ajusté les 237 spectres du sondage MUSE Wide avec des modèles, ils
ont trouvé que 94% des spectres étaient très bien ajustés par un modèle de coquille en expansion.
La majeure partie des LAEs nécessite un milieu en expansion alors que 5% sont mieux reproduits
par une coquille en chute vers la source centrale.

En parallèle de ces travaux, les simulations hydrodynamiques ont permis d’identifier certains
autres comportements :

Emission Lyman-a in-situ : Dans la simulation hydrodynamique zoom-in présentée dans Mit-
chell et al. [2021], une grande quantité des photons Lyman-a sont émis dans le CGM par l’accré-
tion du gaz froid dans la galaxie (refroidissement radiatif, émission dominante aux grands rayons,
r > 10 kpc). Les photons émis dans ces conditions sont en majorité bleus. L’émission in-situ peut
également provenir de la recombinaison du gaz ionisé dans le CGM, on sonde alors le gaz ionisé
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d’hydrogène présent dans le CGM.

Tous ces processus d’échappement des photons Lyman-a sont résumés dans la Figure 1.16,
les raies observées réellement pouvant être la composition de plusieurs phénomènes. Comme
nous l’avons expliqué plus haut, les simulations hydrodynamiques, malgré la complexité de la
physique qui les compose, échouent actuellement à reproduire les spectres Lyman-a observés,
spécialement à grand redshift. Les profils Lyman-a formés sont généralement trop bleu (i.e. ils
présentent souvent un pic bleu proéminent). Plusieurs hypothèses sont avancées pour expliquer
ces difficultés :

Transfert radiatif dans un milieu "grumeleux" : Récemment, Gronke et al. [2017] ont simulé,
de la même manière, des sphères pleines (l’émission Lyman-a se situe toujours au centre, cf Fi-
gure 6.13) composées d’hydrogène en expansion ou statique. A la différence des modèles de Ve-
rhamme et al. [2006] décrits ci-dessus, les modèles de Gronke et al. [2017] montrent une distribu-
tion en hydrogène "grumeleuse" caractérisée par la fraction de recouvrement ( fc, cf Figure 1.16).
Dans un milieu statique, la fraction de recouvrement implique les mêmes effets que la densité de
colonne dans les coquilles homogènes statiques. Plus la fraction de recouvrement augmente, plus
les deux pics d’émission sont écartés l’un de l’autre et larges. Lorsque le milieu est en expansion,
avec fc fixée, le pic bleu disparait et le pic rouge se rapproche du redshift systémique. A de très
grandes vitesses d’expansion (Vexp ⇠ 5000 km.s�1) la raie devient centrée à la vitesse systémique
du gaz et très asymétrique vers le rouge. Cette étude pourrait expliquer le désaccord entre les
simulations hydrodynamiques et les spectres observés, en suggérant que ce désaccord peut être
dû à l’existence de petits grumeaux dans le CGM, qui ne peuvent être formés dans les simulations
cosmologiques par manque de résolution. Gazagnes et al. [2020] ont étudié 22 galaxies formant
des étoiles (sélectionnées à partir de leur émission UV) entre z = 0.0488 et z = 3.07. Ils ont montré
qu’il existe une corrélation claire entre la séparation des pics spectraux et la fraction de recouvre-
ment en hydrogène neutre, plus la fraction de recouvrement est faible, plus les pics sont proches.

Grumeaux de formation stellaire dans l’ISM : De la même manière, Mitchell et al. [2021] sug-
gèrent que les simulations cosmologiques échouent à reproduire les spectres car elles ne résolvent
pas suffisamment la structure interne des nuages de formation stellaire dans l’ISM dans lesquels
beaucoup de photons Lyman-a sont produits. Kimm et al. [2019], en étudiant l’échappement des
photons Lyman-a de nuages individuels de formation stellaire isolés des effets de l’ISM et du
CGM, ont montré que les feedbacks des étoiles jeunes peuvent conduire à l’expansion de ces nuages
et produire ainsi des spectres Lyman-a dominés par un pic rouge. Cependant, ils n’ont pas réussi à
reproduire des grands décalages spectraux des raies Lyman-a observées, concluant que des effets
de transferts de rayonnement à plus grande échelle dans l’ISM et le CGM sont nécessaires.

Absorption des photons par l’IGM : Un autre argument fréquemment invoqué pour expliquer
les différences entre les spectres simulés et ceux observés est l’absorption par l’IGM. Cette hypo-
thèse suggère que l’IGM, principalement composé d’hydrogène froid pourrait absorber les pho-
tons Lyman-a lors de leur voyage jusqu’à l’observateur. Plus la galaxie est située à grand redshift,
plus l’effet de l’IGM doit être important ; en effet plus on s’approche de l’époque de la réionisation
(z ⇠ 6 � 10) plus l’IGM est neutre et donc plus son effet sera important sur la transmission des
photons Lyman-a. L’effet de l’IGM étant plus important sur la partie bleue de la raie Lyman-a, cela
pourrait expliquer à la fois les raies Lyman-a rouge observées à grand redshift ainsi que le faible
nombre de détections de pics bleus à grand redshift. Hayes et al. [2021] confirment ces tendances
en comparant les spectres de 74 LAEs à faibles redshift (z < 0.44) observés avec le spectrographe
COS/HST, et 229 LAEs observés avec MUSE (3 < z < 6.6). A faible redshift, l’effet de l’IGM étant
négligeable, ils observent que le ratio en luminosité du pic bleu sur le pic rouge croit rapidement
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avec la largeur équivalente des raies. Cet effet n’existe pas dans l’échantillon à grand z, ce qui
pourrait être dû aux effets de l’IGM. De plus, à faible redshift la contribution du pic bleu en lumi-
nosité est de LB/R ⇠ 30%; elle tombe à 15% à z ⇠ 3 et à 3% à z ⇠ 6. Les simulations utilisées ont
montré que cet effet peut être entièrement produit par l’absorption de l’IGM sans besoin d’autres
absorptions additionnelles (galaxies satellites ou phénomènes d’accrétions). Ocvirk et al. [2021]
ont également étudié, grâce à la simulation CoDaII, le déclin rapide à z > 6 de la transmission
des photons Lyman-a dans le bleu, qui peut être attribué entièrement à la présence d’hydrogène
neutre sur la ligne de visée ainsi qu’aux résidus d’hydrogène neutre dans les régions ionisées,
qui peuvent réduire la visibilité, même avec des densités aussi faibles que nHI ⇠ 10�19 cm�3. En
revanche, dans cette étude, 5% des lignes de visée (jusqu’à M1600AB > �21 à z ⇠ 7) restent trans-
parentes et permettent ainsi la transmission des pics bleus. Plusieurs études récentes ont rapporté
l’existence de double pics à des grands redshifts (par exemple Meyer et al. 2021 ont détecté une
raie Lyman-a avec un pic bleu à z = 6.803). C’est dans ce contexte que beaucoup de travaux ac-
tuels tentent d’améliorer les modèles de transmission de l’IGM. Par exemple, Byrohl and Gronke
[2020a], grâce à la simulation cosmologique Illustris TNG100, ont étudié l’impact de l’IGM sur la
forme des raies Lyman-a et montré que les courbes de transmission moyennes utilisées jusqu’à
aujourd’hui donnent une perception incorrecte des spectres. En effet il existe, selon eux, une dégé-
nérescence dans les simulations entre la densité de colonne en hydrogène des galaxies et du CGM
et les effets de l’IGM à z > 3. Un IGM plus opaque peut venir compenser un ISM très poreux.
Pour casser cette dégénérescence, Byrohl and Gronke [2020a] ont étudié les positions des pics des
raies observées ainsi que leur asymétrie et ont montré que l’observation de profils de raies avec
3 pics d’émission permettraient de mieux distinguer ces deux effets, pour retrouver la forme des
spectres intrinsèques. Cependant, les observations actuelles de spectres Lyman-a à grand redshift
sont trop peu résolues pour détecter d’éventuels triples pics.

Ainsi les morphologies spectrales des raies Lyman-a permettent d’accéder à des nombreuses
informations concernant la morphologie et la composition du milieu circumgalactique. De plus, le
désaccord entre les simulations hydrodynamiques indique qu’un ou plusieurs paramètres sont en-
core mal contraints dans les simulations. De nouvelles observations de spectres Lyman-a résolus à
grand redshift ainsi que des paramètres physiques des galaxies seront nécessaire pour contraindre
ces paramètres. Enfin, il est crucial de mieux évaluer l’impact de la transmission de l’IGM sur les
profils pour correctement interpréter les spectres observés.

1.3.6 Les halos Lyman-a

La propriété résonante de la raie Lyman-a est à l’origine de l’existence des halos d’émission
Lyman-a étendus, détectés jusqu’à plusieurs centaines de kpc autour des galaxies. Mesurer les
propriétés spatiales des halos Lyman-a et de leur contre-partie UV (émission de l’ISM des ga-
laxies hôtes) permet de caractériser les propriétés spatiales du CGM lui-même (étendue, direction
d’émission, variation de la densité de colonne ou de la puissance de l’émission Lyman-a). Depuis
la détection des premiers halos Lyman-a étendus (par Hayashino et al. 2004), plusieurs études
différentes ont observé et étudié des échantillons de halos Lyman-a à petit et grand redshifts. [Wi-
sotzki et al., 2018] ont montré, grâce à l’instrument MUSE, que presque 100% des galaxies loin-
taines (z = 3 � 6.6) présentent une émission Lyman-a diffuse importante. Les principaux échan-
tillons et les conclusions de ces travaux sont résumés dans les Tables 1.1 et 1.2. Les principaux
résultats obtenus sont :

Propriétés de l’émission UV : Les galaxies présentant une émission Lyman-a importante sont
généralement des objets compacts dans l’UV (⇠ 0.1” � 0.5” à z = 1 � 7 d’après Moster et al. 2010,
Shibuya et al. 2015, 2016, Wisotzki et al. 2016). Shibuya et al. [2019] ont utilisé un échantillon de
9119 LAEs à z = 0 � 10 ainsi qu’un échantillon de 180000 SFGs (Star Forming Galaxies) et LBGs
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(Lyman Break Galaxies) pour étudier les propriétés UV comparées des galaxies dans l’univers. Les
LBGs sont des galaxies à grand redshift, formant des étoiles et présentant une cassure dans l’émis-
sion du continuum entre la limite de Lyman et la raie Lyman-a. Cette cassure est due au fait que
l’émission située avant la limite de Lyman à 912 Å est presque complètement absorbée par le gaz
neutre autour de ces galaxies. Dans Shibuya et al. [2019], la distribution des rayons effectifs de
l’émission UV suit une fonction log-normale. L’indice de Sersic (le profil d’émission de Sersic est
défini par ln(I(R)) = ln(I0)� kR1/n avec I0 l’intensité à R = 0 et n l’indice de Sersic) médian de
l’émission UV vaut n ⇠ 1 � 1.5 montrant que les LAEs typiques ont une morphologie avec un
disque stellaire au profil exponentiel. La relation taille-luminosité décroit de manière monotone
à grand redshift et le rayon effectif re médian des LAEs évolue avec z : re µ (1 + z)�1.37. Les dis-
tributions en re et SFR sont très comparables à celles des SFGs et LBGs, montrant que les LAEs
ont des compositions stellaires similaires aux SFGs et LAEs et que l’émission Lyman-a est pro-
bablement contrôlée par la physique non stellaire (géométrie, cinématique, état d’ionisation des
galaxies, du CGM et de l’IGM). Ces résultats sont résumés dans la Figure 1.20. A faible redshift,
la résolution des observations permet de mesurer les propriétés de l’émission UV à l’échelle des
grumeaux de formation stellaire. Messa et al. [2019] a mesuré les propriétés de ces grumeaux de
formation stellaire dans les galaxies de l’échantillon LARS. Ils ont montré que ceux-ci ont une
densité de formation stellaire plus élevée que dans les région HII des galaxies locales, mais com-
parables aux densité typiques mesurées dans les grumeaux à z = 1 � 3. Les galaxies LARS avec
une fraction d’échappement supérieure à 10% ont plus de 50% de leur luminosité UV qui provient
des grumeaux.

Etendue de l’émission Lyman-a à grand redshift : Une information importante concernant l’émis-
sion Lyman-a est l’étendue de celle-ci par rapport à la taille de la composante UV des galaxies. En
effet, l’étendue de l’émission Lyman-a trace l’étendue de la phase froide du CGM. Dès les pre-
mières observations de LAEs, il a été montré que l’émission Lyman-a est beaucoup plus étendue
de l’UV. Pour reproduire l’émission Lyman-a de 145 LAEs observés avec MUSE à z = 3 � 6.7,
[Leclercq et al., 2017] ont décomposé l’émission Lyman-a de chaque source en deux composantes :
une coïncidente avec l’émission UV et une composante représentant le "halo", plus étendue. Cette
décomposition, postulant que l’émission Lyman-a est principalement émise dans la composante
UV des galaxies, a permis de montrer qu’environ 65% de l’émission Lyman-a détectée provient
du halo. Ils ont mesuré des rayons caractéristiques de l’émission Lyman-a compris entre 1 et 11
kpc. En comparant la taille de l’émission Lyman-a à celle de l’émission UV, cette étude a montré
l’existence d’une corrélation (malgré un grande dispersion des valeurs) entre les deux mesures.
L’émission Lyman-a est environ 10 fois plus étendue que l’émission UV des galaxies hôtes (cf
Figure 1.19).

Ellipticité de l’émission Lyman-a : Afin de mesurer les paramètres morphologiques des LAEs,
[Leclercq et al., 2017] ont modélisé l’émission Lyman-a par une ou plusieurs composantes circu-
laires. Cependant il existe des preuves observationnelles évidentes que la distribution de l’émis-
sion Lyman-a peut être plus elliptique. Un distribution elliptique de l’émission pourrait indiquer
une direction privilégiée pour l’échappement des photons Lyman-a liée à la structure du CGM.
[Shibuya et al., 2014] ont mesuré les propriétés de 426 LAEs observés avec HST/ACS et montré
que l’émission Lyman-a peut présenter une distribution elliptique. [Chen et al., 2021b] a étudié
les halos Lyman-a de 59 galaxies à z = 2 � 3 observées avec KCWI (à Hawaï). Ils ont montré que
l’émission Lyman-a est en moyenne elliptique mais moins que l’émission UV.

Ecart spatial entre l’émission UV et l’émission Lyman-a : Shibuya et al. [2014] ont remarqué
que certains LAEs présentent un écart spatial (appelé offset dans la suite de la thèse) important
(entre 2.5 et 4 kpc) entre l’émission Lyman-a et l’émission UV associée. Ces offsets témoignent des
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processus multiples et complexes impliqués dans l’émission et la diffusion des photons Lyman-a
dans l’ISM et le CGM (cf Figure 1.16). Shibuya et al. [2014] proposent par exemple que ces offsets
sont dus à la distribution inhomogène de l’hydrogène perturbée par les fusions de galaxies. Wi-
sotzki et al. [2016] ont également remarqué la présence de petits offsets (< 200, soit plus petit qu’un
pixel MUSE) dans 75% de leurs galaxies (correspondant à ⇠ 1.5 kpc à z3 � 4). Plus récemment ces
offsets ont de nouveau été mesurés principalement par trois études :

— Hoag et al. [2019] ont mesuré les offsets sur 300 objets avec 3 < z < 5.5 et mesuré un va-
leur médiane de 0.61 ± 0.05 kpc. Ils ont constaté que l’offset diminuait avec le redshift, mais
cette tendance peut être due au manque de résolution des observations à grand redshift. Ils
ont également trouvé que les galaxies présentant une plus grande largeur équivalente (qui
mesure la force de l’émission Lyman-a par rapport à celle du continuum) au repos ont un
offset plus petit (relation significative à 3.5 s). Ce résultat est favorable au scénario selon
lequel les halos Lyman-a sont produits essentiellement par la diffusion des photons dans
le CGM et consistante avec les résultats de Shibuya et al. [2014]. Enfin ils ont remarqué que
les galaxies les moins poussiéreuses présentent un plus grand offset.

— Ribeiro et al. [2020] ont observé 900 galaxies avec des redshift compris entre 2 et 6 et mesuré
une valeur médiane de 0.60 ± 0.05 kpc pour l’échantillon total. 10% de leur échantillon
présente un offset significatif (valeur médiane de 1.9 ± 0.02 kpc). Les hypothèses avancées
pour expliquer ces mesures incluent la présence de grumeaux d’émission Lyman-a brillants
excentrés de la galaxie et produits par les instabilités violentes du disque galactique. Ces
instabilités sont courantes dans les galaxies à grand redshift riches en gaz dans lesquelles
les hautes densités de surface conduisent à la fragmentation (par autogravité) pour former
des grumeaux massifs de formation stellaire. La fusion des galaxies avec des composantes
émettant beaucoup de photons Lyman-a peut également expliquer ces offsets, spécialement
les plus grands.

— Lemaux et al. [2021] ont mesuré les offsets dans 64 galaxies à 5 < z < 7 et mesuré une va-
leur médiane de 0.61 ± 0.05 kpc. Ils ont remarqué que l’offset était plus important quand
la composante UV est plus brillante. Plusieurs scénarios peuvent expliquer ces phéno-
mènes : les galaxies brillantes en UV résident dans un halo plus massif et sont plus "gru-
meleuses", donc l’émission Lyman-a peut y être émise de plusieurs composantes UV dif-
férentes, proches avec différents rapport Lyman-a/UV en émission. Des photons Lyman-a
émis par du gaz neutre en effondrement ou en expansion. Enfin ils incluent également les
fusions et les grumeaux excentrés.

Ces études présentant des distributions d’offsets très similaires, montrent bien que les halos Lyman-
a sont des structures complexes. En revanche ces travaux n’ont pas permis de distinguer les dif-
férents scénarios possibles pouvant mener à la production des ces offsets. Une étude plus poussée
des LAEs à grand redshift à la fois dans les observations et les simulations est nécessaire pour
mieux contraindre ces processus.

Corrélations entre les propriétés UV et Lyman-a des galaxies à grand redshift : Si l’émission
Lyman-a est produite en grande partie dans l’ISM des galaxies alors il devrait exister des corré-
lations observables entre les propriétés de l’ISM et celles des halos Lyman-a. Le phénomène de
transfert radiatif subi par les photons Lyman-a dans le CGM associé à la faible résolution spatiale
et spectrale des observations à grand redshift rend ces recherches très compliquées. Leclercq et al.
[2017] n’ont observé, de manière significative, aucune corrélation de ce type en dehors d’une faible
corrélation positive entre la taille du halo en kpc et la magnitude UV des galaxies hôtes. Ribeiro
et al. [2020] ont également montré que les galaxies les plus massives présentent moins d’émission
Lyman-a (la fraction de LAEs est plus grande chez les petites galaxies), et que les moins pous-
siéreuses possèdent un halo Lyman-a plus étendu. Du point de vue théorique, les simulations
hydrodynamiques récentes incluant les phénomènes de transfert radiatif et combinant plusieurs
processus de production de photons Lyman-a, reproduisent très bien les propriétés spatiales des
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halos Lyman-a à grand redshift en terme d’étendue et de profils de brillance de surface (Mitchell
et al. 2021, Kimm et al. 2019, Kakiichi and Gronke 2019). Dans leur simulation zoom-in, Mitchell
et al. [2021] ont montré que le profil de brillance de surface moyen simulé est très similaire au
profil de brillance moyen des LAEs observés avec MUSE (Wisotzki et al. 2018).

1.3.7 Projet de thèse

Mon travail de thèse s’inscrit dans le contexte de l’étude du CGM par l’émission Lyman-a.
Comme cela a été expliqué ci-dessus, l’émission Lyman-a, bien que compliquée à interpréter de
par sa nature résonante et les multiples processus physiques impliqués dans la production et la
diffusion des photons, représente la sonde la plus efficace pour étudier le CGM des galaxies à
grand redshift. Cependant, à ces distances, les observations sont rendues difficiles par la petite
taille apparente des galaxies sur le ciel et la faible brillance de surface de l’émission, surtout aux
grands rayons. Grâce à l’instrument MUSE, il est devenu possible d’acquérir rapidement des don-
nées à la fois spatiales et spectrales sur les LAEs à 3 < z < 6.7 (Bacon et al. 2015, Leclercq et al.
2017, Patrício et al. 2016a). Afin de compléter les résultat obtenus par ces études et d’étudier de
nouveaux paramètres tels que les offsets spatiaux, l’ellipticité de l’émission Lyman-a et les pro-
priétés spectrales des raies avec un meilleur rapport signal sur bruit et une meilleure résolution
spatiale, je propose de construire, avec MUSE et HST, un échantillon statistique de LAEs observés
par effet de lentille gravitationnelle (l’effet de lentille gravitationnelle est détaillé dans le Cha-
pitre 2).

Dans ce manuscrit, je décris dans un premier temps l’instrument MUSE et l’effet de lentille
gravitationnelle qui sont les deux piliers de mes travaux (cf Chapitre 2). Le Chapitre 3 présente
la construction de l’échantillon de LAEs étudiés, y compris ma contribution au processus de ré-
ductions de données, d’inspection des sources et de construction des catalogues finaux de tous les
champs observés. Le Chapitre 4 présente les propriétés générales de cet échantillon par rapport
aux échantillons présentés dans l’introduction. Les propriétés spatiales de ces émetteurs Lyman-a
étudiées dans le plan source (étendues UV et Lyman-a, ellipticité et offsets spatiaux) sont présen-
tées dans le Chapitre 5. Le Chapitre 6 présente les propriétés spectrales des raies Lyman-a de
l’échantillon et les implications de ces différents profils sur la structure et la physique du CGM.
Les propriétés spectrales résolues de deux galaxies très étendues (i.e. les variations physiques in-
ternes au halo) sont présentées dans le Chapitre 7. Enfin le Chapitre 8 discute des interprétations
physiques de ces différentes mesures dans le contexte de l’étude du CGM et en comparaison avec
une simulation hydrodynamique représentative des LAEs de l’échantillon. Le Chapitre 9 présente
les conclusions de cette thèse.
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FIGURE 1.17 – Figures extraites de Gronke et al. 2017. Gauche : Spectres Lyman-a
émergeant d’un milieu grumeleux à densité de colonne constante NHI,cl = 1017 cm�2

avec différentes valeurs de fraction de recouvrement fc indiquées (augmenter fc re-
vient à augmenter la largeur des raies.). Droite : Spectres Lyman-a émergeant d’un
milieu grumeleux avec une densité de colonne fixée NHI,cl = 1016 cm�2 et une frac-
tion de recouvrement fc ⇠ 1000. Les grumeaux possèdent différentes vitesses d’ex-
pansion propres représentées en rouge, violet, orange et marron. Plus la vitesse des

grumeaux est grande plus les pics Lyman-a sont larges et espacés.

0 1 2 3 4
|ΔLyα-UV| [pkpc]

0

5

10

15

20

#
 o

f 
g

al
ax

ie
s

Magnified + Unmagnified Sample

<|ΔLyα-UV|> = 0.61
σ|ΔLyα-UV|

 = 0.68

(LUV/L∗
UV  ) ≥ 0.25 (LUV/L∗

UV  ) < 0.25

     
 

 

 

 

 

FIGURE 1.18 – Gauche : figure extraire de Hoag et al. 2019 représentant l’évolution
de l’offset spatial entre l’émission Lyman-a et l’émission UV avec le redshift dans leur
échantillon. Droite : Figure extraite de Lemaux et al. 2021 représentant la distribution
des offsets spatiaux mesurées dans l’échantillon VANDELS. La distribution grise re-
présente l’ensemble des objets. Les distributions bleues et vertes correspondent à
deux sous-échantillons sélectionnés en fonction de la luminosité UV (indiquée en

haut du graphe).
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FIGURE 1.19 – Figure extraite de Leclercq et al. 2017 représentant la répartition des
145 halos Lyman-a (z = 3 � 6) de l’UDF en fonction de leur taille caractéristique
en émission Lyman-a (axe y) et UV (axe x). La zone grisée correspond aux tailles
des halos que leur méthode n’est pas capable de mesurer de manière fiable (cette
limite dépend de la PSF MUSE et du redshift des sources. La zone verte indique
le domaine dans lequel leur méthode permet de détecter l’absence de halo autour
d’une galaxie. Les limites supérieures sont indiquées par des flèches et les objets sans
halo détecté sont représentés par les cercles violets vides. Les halos de Wisotzki et al.
2016 sont représentés en noir et ceux de l’UDF en violet. Les valeurs du coefficient

de Spearman et la p-valeur sont données en haut à gauche.
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FIGURE 1.20 – Figures extraites de Shibuya et al. 2019. Gauche : Distribution des
rayons caractéristiques de l’émission du continuum des LAEs dans trois classes de
redshift différentes. Milieu : Evolution du rayon caractéristique du continuum en fonc-
tion du redshift pour les trois catégories d’objets étudiés (LAEs, SFGs, LBGs). Droite :
Evolution de la densité de formation stellaire en fonction du redshift pour les trois

catégories d’objets (LAEs, SFGs, LBGs).
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Chapitre 2

MUSE et l’effet de lentille
gravitationnelle

We want a fireworks theory of
evolution. The last two thousand
million years are slow evolution : they
are the smoke and ashes of bright but
very rapid fireworks.

Abbé Georges Lemaître, Nature, 1931,
vol 128, page 704

L’analyse du milieu circumgalactique présentée dans cette thèse est entièrement réalisée au
moyen de données MUSE de galaxies à grand redshift zoomées par effet de lentille gravitation-
nelle par des amas de galaxies. L’association de MUSE avec l’amplification gravitationnelle per-
met d’observer avec une meilleure résolution spatiale et spectrale des sources lointaines (z > 3).
Ce chapitre présente l’instrument MUSE et les principales questions scientifiques étudiées grâce
à celui-ci, dont l’émission Lyman-a à grand redshift. Dans un deuxième temps, seront présentés
l’effet de lentille gravitationnelle et ses implications pour l’étude du CGM à grand redshift.

2.1 MUSE

L’instrument MUSE (pour Multi Unit Spectrograph Explorer, présenté dans la Figure 2.1 et dans
Bacon et al. 2015), est un spectrographe intégral de champ installé au VLT ( Very Large Telescope)
depuis le mois de janvier 2014. Le VLT, de l’Observatoire Européen austral (ESO) est installé sur
le Mont Paranal, dans le désert d’Atacama au Chili. Il est constitué de quatre télescopes de 8.2
m de diamètre (au miroir principal). Opérationnel depuis 1999, le VLT a connu plusieurs généra-
tions d’instruments au fur et à mesure de l’évolution de la science et de la technologie. MUSE est
un instrument de seconde génération, installé au foyer Nasmyth du quatrième télescope nommé
Yepun.

2.1.1 L’instrument MUSE

Le projet MUSE a été porté par six instituts en plus de l’ESO : le Centre de Recherche Astro-
physique de Lyon (qui en est le directeur), l’Institut Astrophysique de Postdam (AIP) en Alle-
magne, l’institut astronomique de Zurich en Suisse, l’institut de Recherche en Astrophysique et
Planétologie (IRAP) de Toulouse en France, l’observatoire de Leiden aux Pays-Bas et enfin l’insti-
tut d’astrophysique de Göttingen (IAG) en Allemagne. Ces laboratoires constituent maintenant le
consortium MUSE et ont tous participé d’une manière ou d’une autre à l’élaboration et au déve-
loppement de l’instrument. La première lumière de MUSE a eu lieu le 31 janvier 2014. Au sein du
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FIGURE 2.1 – Photographie de l’instrument MUSE sur le VLT. Crédits : ESO

consortium, 80 personnes travaillent aujourd’hui à exploiter au mieux le grand volume de don-
nées MUSE acquises. En effet la collaboration a obtenu 255 nuits de temps garanti d’observation
(GTO en anglais), soit environ 2040 heures d’observation. Ce temps a été partagé entre douze pro-
jets distincts portant sur l’étude des galaxies lointaines et proches, les amas stellaires ou encore les
amas de galaxies.

MUSE est un spectrographe 3D intégral de champ en lumière visible, c’est-à-dire qu’il permet
d’obtenir à la fois l’information spatiale et spectrale des sources observées. Avant l’arrivée de la
spectrographie 3D, les informations spatiales et spectrales étaient forcément obtenues séparément.
On pouvait alors soit observer un champ complet en acquérant des images dans des bandes en
longueur d’onde larges (comme en utilise l’instrument HST par exemple), ou bien utiliser des
masques (ou fentes) ou des fibres puis disperser la lumière provenant d’un seul objet à la fois et
en obtenir ainsi le spectre. La spectrographie intégrale de champ permet de découper le champ
de vue observé avant de disperser la lumière, afin d’obtenir le spectre de chaque pixel et donc
de conserver l’information spatiale et spectrale en une seule observation. Le principe de MUSE
(décrit dans la Figure 2.2) est le suivant :

— Le champ est d’abord découpé en 24 "tranches", grâce à un "découpeur de champ" (système
composé de 24 miroirs permettant de renvoyer les 24 parties du champ dans 24 directions
différentes).

— Chaque section est dirigée vers un IFU (Integral Field Unit). L’image est alors à nouveau dé-
coupée en 48 segments (grâce à l’IDA pour Image Dissector Array en anglais), appelés slices
(4 colonnes de 12 slices) qui sont séparés les uns des autres grâce au FMA (pour Focusing
Mirrors Array en anglais). Le fonctionnement de ces deux éléments est présenté dans la
Figure 2.3.

— La lumière provenant de chaque slice est alors dispersée selon la longueur d’onde et dirigée
sur un détecteur CDD (Charge Coupled Device) de 16.8 millions de pixels.

— Les données sont ré-arrangées pour reformer les champ de vue initial pendant la phase de
réduction des données postérieure aux observations (voir Section 3.2 pour plus de détails)
.

2.1.2 Type de données obtenues

Les données acquises avec MUSE se présentent sous la forme d’un cube à trois dimensions :
deux pour l’information spatiale et une dimension spectrale. Le cube est constitué de 320 ⇥ 320
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FIGURE 2.2 – Schéma général du fonctionnement de l’instrument MUSE. (crédits :
CNRS)

FIGURE 2.3 – Schéma de principe de l’IDA et du FMA qui découpent le champ
de vue de MUSE. MUSE parvient ainsi à découper le champ initial en 1152 bandes

géométriques. (crédits : CNRS)
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étoile Traversée de l'univers

Front d'onde 
plan

Variations de 
température dans 

l'atmosphère Front d'onde 
déformé

Télescope

FIGURE 2.4 – Schéma de principe représentant la déformation du front d’onde lors
de la traversée de l’atmosphère.

pixels spatiaux (de 0.2”⇥0.2”). Les spectres dispersés de chaque pixel spatial sont constitués de
3681 pixels spectraux (de 1.25 Å) entre 4750 et 9350 Å . La résolution spectrale de MUSE (définie
par R = l/Dl), qui représente la capacité de l’instrument à séparer deux raies d’émission dis-
tinctes, varie de R = 2000 dans le bleu à R = 4000 dans la partie rouge du spectre. Un cube de
données MUSE couvre un champ de 1’⇥1’. Ainsi ce sont au total 360 millions de pixels (90000
pixels spatiaux et tout autant de spectres) qui sont enregistrés à chaque pose. Cette résolution, à la
fois spatiale et spectrale, ne peut être obtenue que grâce au découpage du champ et à l’utilisation
de 24 IFU.

La force de MUSE est d’allier les informations spectrales et spatiales en une seule observa-
tion, grâce à la technologie de l’IFU il propose une bien meilleur transmission (i.e. la capacité à
transmettre la lumière atteignant le télescope jusqu’au détecteur) que les instrument utilisant des
fibres. Le format de l’instrument MUSE (grand champ de vue et couverture spectrale) est parti-
culièrement adapté aux observations réalisées "à l’aveugle", autrement dit sans cible prédéfinie.
De ce fait, MUSE représente un outil puissant pour la découverte de nouveaux objets célestes.
Cependant les résolutions spectrales et spatiales restent moins performantes que les instruments
focalisés uniquement sur l’imagerie ou l’acquisition de spectres individuels. Le telescope spatial
Hubble permet, par exemple, d’obtenir des images de bien meilleure résolution (car observées
dans l’espace) avec une taille de pixels typique de 0.05”⇥0.05”. Parallèlement, plusieurs instru-
ments installés au VLT, qui utilisent le principe de la spectroscopie multi-fibres ou multi-fentes,
permettent d’obtenir des spectres à très haute résolution, mais perdent alors partiellement ou
complètement l’information spatiale.

2.1.3 Améliorations apportées à l’instrument

En juillet 2017, l’installation d’un dispositif d’optique adaptative (appelé GALACSI) a fait du
quatrième télescope du VLT, un télescope totalement adaptatif. Ce nouveau dispositif a capturé sa
première lumière grâce à MUSE le 12 juin 2017. Le couplage de l’optique adaptative avec MUSE
offre ainsi un système parmi les plus avancés et les plus puissants, d’un point de vue technolo-
gique, jamais construit pour les besoins de l’astronomie au sol. Le but de l’optique adaptative est
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de corriger la déformation du front d’onde de la lumière induite par la traversée de l’atmosphère.
En effet, parfaitement plat lorsqu’il est émis par les sources astronomiques, le front d’onde est dé-
formé par les très rapides fluctuations en température (de l’ordre de quelques millisecondes) su-
bies lors de la traversée de l’atmosphère terrestre (cf Figure 2.4). Lorsque l’on observe une source
pendant plus d’une seconde, cet effet se manifeste très clairement : n’importe quelle source ponc-
tuelle sera observée sous la forme d’une "tâche", dont le profil de lumière sera plus ou moins
gaussien. En conséquence, la résolution spatiale des observations au sol se trouve grandement
dégradée : l’émission des objets est plus étalée sur le détecteur qu’elle ne devrait et les objets très
proches spatialement deviennent difficiles à distinguer les uns des autres. L’optique adaptative va
permettre de réduire cet effet en corrigeant en temps réel la déformation du front d’onde. Cette
correction s’effectue en deux étapes parallèles :

1. Dans un premier temps on va chercher à corriger l’inclinaison du front d’onde (appelée tip-
tilt en anglais), grâce à l’observation d’une étoile. Pour chaque champ observé, on choisit
une étoile, dite de tip-tilt, située dans le champ de télescope (à 2.5 minutes d’arc de rayon).
Afin de corriger l’inclinaison du front d’onde, le télescope va mesurer en continu la position
de l’étoile observée et incliner le miroir secondaire de manière à conserver toujours cette
étoile centrée sur le détecteur.

2. En parallèle, la déformation du front d’onde est mesurée grâce à quatre lasers. Ces lasers
au sodium sont installés autour du miroir primaire du télescope ; ils permettent de former
quatre étoiles artificielles dans l’atmosphère à une altitude comprise entre 80 et 110 km
(du sodium est naturellement présent dans cette couche de l’atmosphère grâce aux érup-
tions volcaniques). On utilise un laser continu à 589 nm pour exciter les atomes de sodium,
qui émettent un photon à la même longueur d’onde en se désexcitant. On produit ainsi
des étoiles guides artificielles dont on connaît parfaitement la forme du front d’onde émis.
Le télescope observe ces quatre étoiles en continu, sur quatre détecteurs indépendants de
MUSE, et mesure pour chacune d’elles la déformation du front d’onde subie lors du pas-
sage au travers de l’atmosphère. En interpolant ces mesures, effectuées au quatre coins du
champ MUSE, le dispositif permet d’évaluer la déformation du front d’onde au niveau du
champ observé (au centre du champ donc partout sur le miroir primaire). Le miroir se-
condaire se déforme en conséquence, en continu pendant toute la durée des observations.
Le front d’onde est ainsi "aplati" et le seeing général des observations amélioré (entre 0.4”
et 0.6” de seeing). La Figure 2.5 représente un schéma de principe du fonctionnement de
l’optique adaptative du VLT.

Grâce à ces deux étapes, on corrige à la fois l’inclinaison et la déformation du front d’onde.
Cependant cette correction n’est que partielle. L’observation d’étoiles artificielles au sodium ne
permet de mesurer que les turbulences de la couche d’atmosphère située entre 80 et 100 km; les
déformations produites par la partie plus haute de l’atmosphère ne sont pas corrigées.

En réalité, le mode en champ étroit de MUSE (NFM pour Narrow Field Mode en anglais) per-
met d’observer avec MUSE un champ plus petit (7.5"⇥7.5"), en poussant la correction d’optique
adaptative plus loin. Dans ce cas, il suffit d’avoir une étoile connue et très brillante (de magni-
tude inférieure à 14.5) à l’intérieur du champ. Le mode NFM permet de corriger la déformation
du front d’onde jusqu’à la limite de diffraction, les pixels finaux mesureront 0.025"⇥0.025" (soit
une résolution spatiale 8 fois supérieure à celle du mode grand champ de MUSE, on atteint des
valeurs de FWHM spatiales entre 0.03" et 0.05"). La Figure 2.8 montre le gain en résolution pour
l’observation d’un amas d’étoiles, avec le mode NFM de MUSE. Grâce au mode NFM, il devient
possible de distinguer les étoiles les unes des autres au coeur de l’amas, à une résolution proche
de celle d’HST.
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FIGURE 2.5 – Schéma de principe représentant le fonctionnement de l’optique adap-
tative du VLT. La mesure de la déformation du front d’onde d’effectue à l’aide de 4

étoiles lasers.

FIGURE 2.6 – Photographie du télescope Yepun, avec les 4 lasers en fonctionnement.
Crédits : F. Kamphues / ESO
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FIGURE 2.7 – Photographie du panneau de contrôle de l’optique adaptative au VLT.
On peut voir les mesures de front des 4 étoiles lasers en haut à gauche, l’étoile de

tip-tilt en bas à gauche et le miroir secondaire déformable en bas à droite.

2.1.4 Type d’observations effectuées avec MUSE

Bien que l’étude de l’évolution et de la formation des galaxies de l’Univers lointain ait été le
principal moteur de son développement, MUSE a été construit pour répondre à une liste très large
de questions scientifiques, qui vont de l’étude des planètes aux galaxies à très grand redshift.
Dans notre galaxie, MUSE permet d’observer avec une grande précision (plus encore depuis l’ins-
tallation du mode NFM) les amas globulaires d’étoiles afin d’étudier l’évolution des populations
stellaires dans ces environnements et la cinématique des amas (Kamann et al. 2016, 2018). De
plus, dans les champs denses en étoiles, MUSE a permis d’extraire plusieurs milliers de spectres
d’étoiles (Roth et al. 2018). Cette collection de spectres sélectionnés à l’aveugle, donc non biaisée,
représente une grande opportunité d’étudier l’évolution chimique de la galaxie ou l’histoire de
formation stellaire. Grâce au mode NFM de MUSE, de très petits corps célestes ainsi que des pla-
nètes du système solaire ont également pu être observés. La Figure 2.8 montre, dans le cas d’un
amas d’étoiles et celui de la planète Neptune, le gain en résolution apporté par le mode NFM+AO
de MUSE.

À faible redshift (z < 1), les galaxies sont beaucoup plus résolues, car beaucoup plus proches.
Grâce à MUSE, il est possible d’étudier en détail l’environnement des galaxies (le milieu inter-
galactique) et les mécanismes en jeu dans leur évolution (vents galactiques, feedback et cinéma-
tiques des galaxies). Les conclusions de ces études peuvent alors être transposées à l’étude des
galaxies de plus grand redshift pour lesquelles des observations aussi détaillées sont impossibles.
Plusieurs études de ce type ont été faites dans le consortium de MUSE. Ainsi Contini et al. [2016]
et Guérou et al. [2016] ont étudié le gaz et la cinématique stellaire en cartographiant les propriétés
des raies d’émission à l’intérieur des galaxies résolues. D’autres études, qui observent les objets
qui se situent sur la ligne de visée de quasars, ont cherché à étudier de manière résolue le gaz
du milieu circumgalactique et les vents galactiques (Bouché et al. 2016, Schroetter et al. 2016, Zabl
et al. 2019). MUSE a également permis d’étudier des objets ou évènements individuels et très rares
tels que la fusion des deux galaxies constituant Antennae (Monreal-Ibero et al. 2018, Weilbacher
et al. 2018).
À plus grand redshift, MUSE a permis de détecter un très grand nombre de galaxies, grâce à la raie
d’émission Lyman-a. En effet, à grand redshift, les galaxies apparaissent plus faibles et sont donc
plus difficiles à détecter. Cependant la raie Lyman-a, produite au coeur de la formation stellaire,
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FIGURE 2.8 – Haut : comparaison de la résolution spatiale atteinte par, de gauche
à droite, HST, MUSE sans optique adaptative et MUSE en mode NFM avec optique
adaptative pour le même amas globulaire. Bas : comparaison de la résolution spatiale
atteinte pour la planète Neptune avec, de gauche à droite, MUSE en mode NFM+AO

et HST. Crédits : ESO/S. Kamann, ESO/P. Weilbacher, NASA.
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est très brillante et permet donc de détecter des galaxies faibles à 2.9 < z < 6.7 avec MUSE assez
facilement. Ainsi MUSE a ouvert l’accès à une nouvelle population de galaxies de faible masse,
relativement hors d’atteinte avant sa première lumière. L’identification de ces galaxies de faible lu-
minosité et faible masse est un point crucial pour l’étude des scénarios de formation hiérarchique
des galaxies (Ventou et al. 2017) ainsi que pour l’étude des sources de la réionisation (Caruana
et al. 2018, de La Vieuville et al. 2019b, Hashimoto et al. 2017, ?). Le profil de la raie Lyman-a peut
aussi être utilisé pour étudier les phénomènes d’accrétions et d’éjections de gaz (composé d’hy-
drogène neutre ou ionisé) dans les galaxies à grand redshift (Chen et al. 2020, Leclercq et al. 2020,
Mitchell et al. 2021).
Le modèle de cosmologie L � CDM prédit que les premières structures formées dans l’Univers
se construisent sous la forme d’une toile cosmique (appelée cosmic web en anglais, présentée dans
le Chapitre 1). Cette structure en filament peut être indirectement observée en cartographiant en 3
dimensions les galaxies dans l’Univers (Sousbie 2011, Tempel et al. 2014, dans le sondage SDSS).
Grâce à MUSE, le cosmic web a été observé pour la première fois directement par l’émission Lyman-
a des filaments, dans un premier temps grâce aux quasars en fluorescence (Cantalupo et al. 2019,
Gallego et al. 2018), puis très récemment dans le cube du programme MXDF (MUSE eXtra Deep
Field) après 150 heures d’observations du même champ (Bacon et al. 2021).

2.1.5 Observation des émetteurs Lyman-a avec MUSE

Pour ma thèse, je me suis focalisée sur l’observation des émetteurs Lyman-a afin d’étudier
le milieu circumgalactique (présenté dans le Section 1.3) à grand redshift (z > 2.9). Beaucoup de
programmes ont observé et caractérisé des LAEs avec MUSE. Parmi ceux-ci, plusieurs grands
échantillons d’émetteurs Lyman-a ont été construits. Wisotzki et al. [2016] ont présenté un échan-
tillon de 26 galaxies, détectées dans le MUSE HDFS (pour Hubble Deep Field Survey, 6 de ces halos
sont présentés dans la Figure 2.10). L’analyse de l’émission Lyman-a a montré que dans la plupart
des cas, celle-ci est plus étendue spatialement d’un facteur 5 à 15 par rapport à l’émission UV de la
galaxie. En décomposant l’émission Lyman-a en deux composantes, une proche de l’émission UV
en taille et une autre plus étendue, ils ont pu distinguer les propriétés de l’émission centrale de
celles de l’émission étendue. Ils ont montré, entre autres, que l’étendue de l’émission Lyman-a suit
approximativement une distribution exponentielle de longueur caractéristique de quelques kilo-
parsec et ont estimé que 40 à 90 % du flux Lyman-a observé provient de la composante étendue
du halo. Un plus grand échantillon encore a été construit dans le champ Ultra Deep Field de MUSE
(UDF, PI : R.Bacon) par Leclercq et al. [2017]. En étudiant 145 halos Lyman-a, ils ont confirmé
les premiers résultats de ? et montré que l’étendue de l’émission Lyman-a est liée aux propriétés
UV des galaxies (en taille et en magnitude). Ils ont noté une grande diversité de profils de raies
Lyman-a avec des FWHM allant de 118 à 512 km .s�1, mais aucune tendance entre la FWHM de
la raie et l’étendue de l’émission Lyman-a. Enfin, cette étude n’a malheureusement pas permis de
discriminer les différents scénarios pouvant entrer en jeu dans la formation des halos Lyman-a :
diffusion des photons depuis les régions de formation stellaires, fluorescence, accrétion de gaz
froid ou émission provenant de galaxies satellites. À partir de ces mêmes programmes d’obser-
vation, plusieurs études ont étudié les propriétés physiques des émetteurs Lyman-a. Feltre et al.
[2020] ont étudié, en superposant les spectres des émetteurs LAEs, les raies d’émission UV de ces
objets (O III], [C III], C IV et He II principalement). Ils ont montré que les propriétés spectrales de
ces différentes raies varient avec les propriétés physiques des émetteurs Lyman-a. En particulier,
la largeur équivalente de la raie de [C III] à 2.9 < z < 4.6 augmente avec la largeur équivalente
de la raie Lyman-a. Cependant de nouvelles observations seront nécessaires pour étudier correc-
tement les propriétés physiques des LAEs.

En parallèle de ces échantillons statistiques, plusieurs programmes se sont focalisés unique-
ment sur quelques objets très brillants. Par exemple, Swinbank et al. [2015] ont caractérisé en
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FIGURE 2.9 – Figure extraite de ?. Les premières et troisièmes colonnes re-
présentent les images en bandes étroites de 6 halos individuels. Les contours
bleus, verts et rouges représentent les niveaux de brillance de surface de l’émis-
sion Lyman-a, du continuum UV dans MUSE et du continuum UV dans HST
respectivement. Les contours extérieurs indiquent une brillance de surface de
10�19erg s�1 cm�2 arcsec�2. Les deuxièmes et troisièmes colonnes montrent les pro-

fils radiaux de brillance de surface selon le même code couleur.

détail un halo Lyman-a à z = 4.1 (présenté dans la Figure 2.11). Ils ont montré, entre autres, une
variation de la densité de colonne en hydrogène neutre dans le halo témoignant de la structure
inhomogène et complexe du CGM.
Bien que ces travaux aient permis d’apporter des informations nouvelles et inédites sur le milieu
circumgalactique des galaxies à grand redshift, il reste encore de nombreuses questions en suspens.
Ces études sont en effet limitées par la résolution spatiale de MUSE et très coûteuses en temps
d’observation (27 heures pour le champ le plus profond de l’UDF). Bien que l’acquisition récente
de nouvelles données MUSE plus profondes (150 heures dans le MXDF) ait permis d’améliorer le
rapport signal sur bruit des spectres extraits, il reste encore difficile de sonder en détails le CGM
en observant des LAEs dans les champs vides (i.e. sans amas de galaxies proches, amas stellaire ou
grande structures obstruant l’observation des objets lointains) de MUSE. L’étude morphologique
du CGM nécessite une plus grande résolution. Dans un futur plus ou moins proche, les prochains
télescopes (JWST, ELT...) permettront d’améliorer significativement la résolution spatiale de ces
observations. En attendant, une manière immédiate d’améliorer la qualité des observations du
CGM est d’observer des galaxies par effet de lentille gravitationnelle. Mon travail de thèse s’inscrit
dans la continuité des études statistiques et individuelles sur les émetteurs Lyman-a présentées
ici, en utilisant l’effet de lentille gravitationnelle.

2.2 L’effet de lentille gravitationelle

L’observation des LAEs par effet de lentille gravitationnelle, permet de résoudre des galaxies
jusqu’à l’échelle de 10 parsecs (dans le cas des objets les plus amplifiés). Le phénomène de lentille
gravitationnelle est un des effets prévus par la théorie de la relativité générale d’Albert Einstein.
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FIGURE 2.10 – Figure extraite de Leclercq et al. [2017]. Exemple de 3 émetteurs
Lyman-a parmi les 145 étudiés. Colonne 1 : Image HST centrée sur l’objet. Le contour
blanc représente le masque HST. Colonne 2 : Image blanche de MUSE, le contour
blanc représente le masque HST convolué par la PSF de MUSE et la croix noire les
coordonnées de la détection HST. Colonne 3 : Raie Lyman-a extraite dans le masque
HST après convolution par la PSF de MUSE. La zone violette indique la largeur
spectrale de l’image en bande étroite. La variance du spectre est tracée en gris et la
déviation standard du spectre Lyman-a est indiquée par la zone grisée. Colonne 4 :
Image en bande étroite de l’émission Lyman-a. Les contours indiquent les niveaux
de brillance de surface 10�17, 10�18 et 10�19erg s�1 cm�2 arcsec�2 en pointillés in-
térieur, tiretés et pointillés extérieur respectivement. Colonne 5 : profils radiaux de
brillance de surface de l’émission Lyman-a en bleu, du continu UV en vert et des la

PSF MUSE en rouge.



54 Chapitre 2. MUSE et l’effet de lentille gravitationnelle

FIGURE 2.11 – Figure extraite de Swinbank et al. [2015]. Image en bande étroite de
l’émission Lyman-a de la galaxie TNJ1338. La croix représente la position de la com-
posante UV, et les triangles, les positions des deux extrémités de la détection radio
de cette galaxie, indiquant que l’émission Lyman-a est plus étendue que l’émission
en ondes radio. Les 8 spectres affichés ont été extraits dans 8 régions différentes et
les profils de raies ont été ajustés avec 2 profils d’absorbants HI (en bleu et rose) et
1 profil d’émission gaussienne (en noir). Les valeurs de densité de colonne HI affi-

chées sont celles mesurées pour les 2 absorbants.

En effet Einstein [1915] prédit que la trajectoire d’un rayon lumineux subit une déviation s’il passe
à proximité d’une masse M. Cette déviation, liée à la courbure de l’espace-temps, peut être mesu-
rée grâce à l’angle de déflexion :

a =
4GM
rc2 (2.1)

où r représente le paramètre d’impact du rayon lumineux par rapport à la position de la masse M
(représenté sur la Figure 2.12, x I).
Cet effet a été observé pour la première fois par Sir Arthur Eddington (1882-1944) en 1919 au cours
d’une éclipse de soleil. Le 24 mai 1919, une éclipse totale de soleil durant 7 minutes est prévue,
Eddington veut profiter de ce phénomène pour mesurer la déviation des positions des étoiles
proches du soleil au moment de l’éclipse. En effet, pour vérifier sa prédiction, Einstein propose de
mesurer la position d’étoiles à proximité du disque solaire puis lorsque le soleil s’en est éloigné,
en profitant pour cela du fait que le Soleil ne se retrouve jamais à la même position dans le ciel
au cours de l’année. Cependant, le soleil est beaucoup trop brillant pour que l’on puisse observer
les étoiles situées en arrière-plan, il faudrait donc pouvoir "éteindre le soleil" pour correctement
mesurer les positions de ces étoiles. Lors d’une éclipse totale de soleil, le soleil est complètement
caché par la lune pendant plusieurs minutes ; cela représente l’occasion parfaite pour mesurer
la position des étoiles à proximité. Si la théorie d’Einstein est correcte, alors les positions de ces
étoiles mesurées pendant l’éclipse et celles mesurées un autre jour doivent varier. Après deux ten-
tatives infructueuses en 1914 et 1918, l’éclipse de 1919 permet finalement de prouver pour la pre-
mière fois une prédiction de la relativité générale : l’effet de lentille gravitationnelle. Eddington et
son équipe parviennent à mesurer une déviation sur sept étoiles, compatible avec les prédictions
d’Einstein (Dyson et al. 1920). Par la suite, les astronomes ont commencé à étudier d’autres objets
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astrophysiques que les étoiles. Les galaxies, formées de centaines de milliards d’étoiles, plus mas-
sives et plus distantes de la Terre, sont des objets propices à un effet de lentille gravitationnelle
très important. En 1937, l’astronome Fritz Zwicky (1898-1974), étudiant les amas de galaxies, a
montré que ceux-ci, très massifs, seraient des lentilles gravitationnelles très efficaces, provoquant
des déviations de rayons lumineux de l’ordre de plusieurs dizaines de secondes d’arc (Zwicky
1937). Cependant, il fallut attendre la fin des années 1970 pour observer les premiers "mirages
gravitationnels", qui apparaissent lorsque deux rayons lumineux fortement déviés par une masse
rejoignent un observateur en prenant deux trajets différents. Walsh et al. [1979] observèrent pour
la première deux images du même quasar ; en 1987 les premiers arcs géants furent découverts,
principalement par une équipe de l’observatoire de Toulouse (Soucail et al. [1988]). Aujourd’hui,
la plupart des amas de galaxies massifs sont devenus des zones du ciel très prisées et étudiées
par les astrophysiciens, pour bénéficier de cette amplification gravitationnelle, et ainsi caractéri-
ser avec une grande résolution spatiale des galaxies à grand redshift situées en arrière-plan de ces
amas. Ceux-ci nous permettent, à quelques endroits dans le ciel, d’obtenir l’équivalent d’un té-
lescope de 40 ou 100 mètres de diamètre, plus de dix ans en avance ! En revanche, observer une
galaxie par effet de lentille gravitationnelle rend son analyse plus complexe, car il est nécessaire de
comprendre et de corriger l’effet de lentille subi. La connaissance approfondie de l’effet de lentille
gravitationnelle, couplée aux moyens informatiques actuels, nous permettent d’inverser cet effet
et de retrouver les paramètres des galaxies, avant la déformation.

2.2.1 Formalisme

Le champ de l’effet de lentille gravitationnelle, appelé en anglais lensing, se divise en trois
catégories selon son degré d’amplitude :

— l’effet de lentille forte (strong lensing) : il correspond aux amplifications les plus fortes. En-
ormément observé dans les amas de galaxies, il peut aboutir à la formation d’images mul-
tiples et d’arcs gravitationnels (Kneib and Natarajan 2011)

— l’effet de lentille faible (weak lensing) : il consiste à mesurer les paramètres, de manière
statistique, d’un ensemble de sources situées derrière une masse déflectrice, dans le but
d’étudier la distribution de masse de la ou des lentilles.

— l’effet de micro-lentille (micro lensing) : il étudie le cas des sources situées derrière une len-
tille compacte.

Les applications astrophysiques du lensing sont variées, parmi elles on peut citer :
— L’évaluation de la masse des lentilles, la proportion de matière noire et la distribution de

masse dans les amas de galaxies (e.g. Jauzac et al. 2016).
— La contrainte du paramètre de Hubble H0, obtenue en mesurant les décalages temporels

entre des images multiples d’une source variable (e.g. Suyu et al. 2018).
— La détermination des paramètres cosmologiques Wm et WL en utilisant les positions rela-

tives des images multiples dans les amas lentilles (e.g. Jullo and Kneib 2009).
— L’étude détaillée des galaxies d’arrière plan amplifiées par effet de lentille gravitationnelle

(e.g. Atek et al. 2018b)

L’équation des lentilles

Pour étudier le formalisme de l’effet de lentille gravitationnelle, il faut se mettre dans le contexte
de la relativité générale et du principe cosmologique. Le principe cosmologique stipule que l’uni-
vers est homogène et isotrope à grande échelle. Dans une description relativiste, la géométrie
de l’univers prend la forme de la métrique de Friedmann-Robertson-Walker (Friedmann 1922,
Robertson 1929, Walker 1935) On cherche alors une solution à la métrique ds au voisinage d’un
champ gravitationnel stationnaire et faible, décrit par un potentiel de masse F newtonien. Un
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FIGURE 2.12 – Représentation du banc optique gravitationnel. Sans déflecteur, un
observateur O voit une source S avec une position angulaire ~qS. En présence de la
lentille L, un angle de déflexion~a apparaît et l’image I de cette source est alors vue

sous un angle ~qI. Figure extraite de Golse et al. [2002]

champ stationnaire signifie que le temps de traversée du potentiel gravitationnel par un pho-
ton tg = R/c est négligeable devant le temps de l’instabilité gravitationnelle du système tgrav =
1/(Gr)0.5 où r est la densité volumique de masse de la lentille.

On obtient la forme générale (Weinberg 1972) :

ds2 = (1 +
2F

c2 ) c2dt2 � (1 � 2F

c2 ) dr2 (2.2)

Le potentiel F considéré ici représente une perturbation locale de la métrique avec F/c2
<< 1.

Les autres hypothèses nécessaires sont :
— une lentille mince, de taille caractéristique négligeable par rapport à sa distance à l’obser-

vateur, condition toujours remplie dans les amas où la taille des structures (quelques Mpc)
est très petite devant les distances cosmologiques du problème (quelques Gpc).

— une lentille transparente, qui n’engendre aucune absorption, diffusion ou émission supplé-
mentaire à la lumière provenant de la source)

— une lentille stationnaire
On convient aussi que la distribution de masse caractérisant la lentille se ramène à la distribu-

tion de masse projetée dans le plan de la lentille.

Si on considère une lentille à z = zL et une source à z = zS, en l’absence de masse déflectrice,
l’observateur O observe la source sous l’angle qs, alors qu’il verrait son image sous l’angle qI si
une lentille venait provoquer une déflexion d’angle a (cf Figure 2.12). On souhaite alors obtenir
une relation entre l’angle observé et la séparation entre l’objet et l’image. Pour cela on mesure les
distances cosmologiques appropriées : celle séparant la lentille de l’observateur DOL = DA(zL),
celle séparant l’observateur de la source DOS = DA(zs) et enfin la distance entre la lentille et
la source notée DLS = DA(zL, zS). Notons que dans tous les cas, DLS 6= DOS � DOL. D’après la
Figure 2.2 et après l’approximation des petits angles, on obtient l’équation des lentilles :

DOSqI = DOSqS + DLSa (2.3)
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En réduisant l’angle de déflexion : ã = DLS
DS

a, l’équation des lentilles s’écrit alors :

qS = qI � ã (2.4)

Maintenant, considérant ~qS la coordonnée dans le plan de la source, on veut connaître ~qI la po-
sition de l’image et l’angle de déflexion correspondant ~a(~qI). Sur la Figure 2.12, cette position
correspond à la distance physique appelée paramètre d’impact, noté xI = DOL

~kqIk. On va estimer
cette position en exprimant la durée de parcours de la lumière en fonction de ~qI (Blandford and
Narayan 1986). Les photons sont émis à t = 0 par la source, puis suivent une géodésique nulle
(ds2 = 0). Le temps d’arrivée des photons ta s’écrit alors comme l’intégrale le long de la courbe Cl

de la géodésique :

ta =
1
c

Z

Cl

(1 � 2F

c2 )dl =
1
c
� 2

c3

Z

Cl

Fdl (2.5)

La distance géométrique OS en passant par I est donnée au premier ordre par :

l = lOI + lIS = DOL +
1
2

DOL
~qI

2
+ DLS +

1
2DOL

(DOL
~qI � DOS

~qS)
2 (2.6)

Schneider et al. [1992] a montré que la déflexion totale d’une distribution étendue de masse peut
être assimilée à la somme des déflexions induites par les masses élémentaires la composant.

Le potentiel des lentilles

Le potentiel des lentilles s’écrit :

j(~qI) =
2
c2

DLS

DOLDOS

Z

F(DOL
~qI , z)dz =

2
c2

DLSDOL

DOS
F(~qI) (2.7)

La relation entre la position de la source ~qS et celle de l’image ~qI est alors traduite par l’équation
des lentilles que l’on peut écrire sous la forme :

~qS = ~qI � ~rj(~qI) (2.8)

L’efficacité d’une lentille, qui correspond à sa capacité à produire un effet de lentille forte, se
mesure en comparant la distribution de masse projetée à la densité surfacique critique définie par :

Scrit =
c2

4pG

DOS

DOLDLS
(2.9)

En effet en calculant le laplacien du potentiel des lentilles, on obtient une grandeur adimension-
nelle :

r2
q j(q) =

2
c2

DOLDLS

DOS

Z

r2
xfdz =

2
c2

DOLDLS

DOS
4pGS(q) = 2

S(q)

Scrit
(2.10)

Le rapport des distributions surfaciques définit la convergence :

k(q) =
S(q)

Scrit
(2.11)

de sorte que :
Dj(q) = 2k(q) (2.12)

Un amas de galaxies est ainsi sur-critique, lorsque la densité centrale est supérieure à la densité
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critique, c’est-à-dire en son coeur. C’est dans ce régime que peuvent apparaître les effets de lentille
forte tels que les arcs géants. En revanche quand l’amas de galaxie est sous-critique, il n’engendre
que de faibles déformations.

Les fortes déformations des sources sont ainsi observées lorsque l’alignement Observateur-
Lentille-Source est pratiquement réalisé, c’est-à-dire lorsque |~qS|<< |~qI|. Si l’amas est sur-critique,
le front d’onde est perturbé lors de sa traversée et l’amas provoque un retard gravitationnel sur
le temps d’arrivée des photons d’autant plus important que son potentiel projeté est profond. Les
images multiples sont alors la conséquence d’un repli du front d’onde sur lui-même de manière
à ce que les rayons observés semblent provenir de directions différentes. Lorsque la source ne
se trouve pas exactement derrière l’amas, il n’y a pas d’images multiples et les sources restent
déformées en prenant la forme de petits arcs nommés arclets. Dans la périphérie de l’amas, le
potentiel projeté n’implique qu’un léger retard sur le front d’onde et la déformation de la source
est faible.

Enfin, lorsque l’on connaît la position angulaire qI, on peut mesurer le temps d’arrivée :

ta =
(1 + zL)

c

DOLDOS

DLS

"

(~qI � ~qS)
2

2
� j(~qI)

#

. (2.13)

Deux termes contribuent alors au temps d’arrivée : ta = tgeom + tgrav. Le premier (tgeom) provient
simplement du délai temporel dû à la différence de chemin à parcourir avec et sans déflecteur. Le
second (tgrav) traduit la perte d’énergie subie par un photon lorsqu’il s’extrait du potentiel.

Matrice d’amplification

En différenciant l’équation 2.8, on peut étudier la transformée d’un vecteur angulaire élémen-
taire d~qS en un vecteur d~qI :

d~qI = Ad~qS = (Iij �
∂j(~qI)

∂~qIj

)d~qIj
(2.14)

avec A la matrice d’amplification, qui fait passer du plan source au plan image. Si l’on note la

dérivée seconde ∂2 j(~qI)
∂qIi ∂qIj

= [ ∂2 j(~q)
∂qIi ∂qIj

](~qI), la matrice d’amplification inverse peut s’écrire :

A�1 =

✓

1 � ∂xx j �∂xy j
�∂yx j 1 � ∂yy j

◆

(2.15)

Cette matrice étant réelle, symétrique et positive, elle est diagonalisable dans le système de coor-
données lié à ses vecteurs propres et prend alors la forme suivante :

A�1 =

✓

1 � k + g 0
0 1 � k � g

◆

= (1 � k)

✓

1 0
0 1

◆

+ g

✓

1 0
0 �1

◆

(2.16)

où k représente la convergence et g le cisaillement que l’on peut exprimer :

k = 1 � 1
2

tr(A�1) =
1
2
r2 j (2.17)

g2 =
1
4
(tr(A�1))2 � det(A�1) =

1
4
(∂xx j � ∂yy j)2 + (∂xy j)2 (2.18)
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On en déduit alors l’amplification µ donnée par :

µ =
surface image
surface source

=
1

detA�1 =
1

(1 � k)2 � g2 (2.19)

L’amplification µ est ainsi directement liée au gain en résolution qu’apporte le lensing aux obser-
vations. Plus l’amplification d’une image observée sera importante, plus il sera facile d’observer
et d’étudier cet objet en détails. L’amplification permet également de détecter par effet de lentille
gravitationnelle des objets que l’on aurait pas détecté autrement, car trop petits sur le ciel ou trop
faibles. Enfin, il est important de noter que l’effet de lentille gravitationnelle est purement géomé-
trique : il conserve donc la brillance de surface (Etherington 1933). La luminosité de l’objet reste
alors inchangée ; cependant l’effet de lentille nous fait observer dans la direction du déflecteur une
plus grande étendue de faisceau lumineux. L’observateur récupère donc plus d’énergie car l’angle
solide d’émission est plus grand. Le flux total collecté pour une source est donc plus grand quand
elle est observée par effet de lentille gravitationnelle. De même, la longueur d’onde de la lumière
n’intervient pas dans cette relation : l’effet de lentille gravitationnelle est dit achromatique. La len-
tille ne disperse pas la lumière.

Lignes critiques et lignes caustiques

Dans le plan image, les points où l’amplification est infinie forment ce que l’on appelle une
ligne critique. Il s’agit donc de l’ensemble des points pour lesquels det(A�1) = 0. En projetant
les lignes critiques dans le plan source, on forme les lignes caustiques. Les lignes caustiques dé-
limitent les zones dans lesquelles le nombre d’images multiples est constant. En effet en fonction
de la position des sources par rapport aux lignes caustiques projetées (au bon redshift), celles-ci
vont former 1, 3 ou 5 images multiples. La Figure 2.13, représente les 10 configurations possibles
d’images multiples formées en fonction de la position de la source par rapport aux lignes caus-
tiques.

2.2.2 Strong lensing dans les amas de galaxies

Pendant ma thèse, je me suis concentrée exclusivement sur les images de galaxies à grand
redshift (z > 2.9) lentillées par des amas de galaxies. Les amas de galaxies peuvent être considérés
comme la superposition de potentiels (fi) individuels de chaque galaxie, et d’un (ou plusieurs)
potentiel(s) à plus grande échelle représentant la composante de matière noire de l’amas. Les amas
de galaxies sont les endroits du ciel où se forment les plus puissants effets de lentilles fortes (en
amplification et en surface sur le ciel) et donc représentent un terrain privilégié pour l’observation
d’images très amplifiées, voire d’arcs gravitationnels. Pour modéliser un amas de galaxies, on va
modéliser chacune des composantes par une distribution elliptique pseudo-isotherme tronquée
(modèle dPIE). La densité de masse projetée d’une telle distribution s’écrit :

S(x, y) =
s2

0
2G

rcoupure

rcoupure � rcoeur
[

1
(r2

coeur + r2)1/2 � 1
(r2

coupure + r2)1/2 ] (2.20)

avec r2 = [(x � xc)/(1 + e)]2 + [(y � yc)/(1 � e)]2. Ce profil de masse combine une distribution
de forme elliptique, de centre (xc, yc) et d’ellipticité e, à laquelle s’ajoutent un rayon de coeur rcoeur
et un rayon de coupure rcoupure. La densité de masse y est quasiment constante pour r < rcoeur,
décroit comme r�2, pour rcoeur < r < rcoupure et comme r�4 pour r > rcoupure. L’intensité du
potentiel est parametrée par la valeur s0 de la dispersion de vitesses au centre de l’objet.

On considère, en première approximation, que la lumière trace la masse, c’est-à-dire que les ob-
jets les plus brillants de l’amas seront les principaux contributeurs au potentiel total. Pour chaque
potentiel de galaxie, les paramètres géométriques définissant l’ellipse (xc,yc,e et l’orientation du
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FIGURE 2.13 – Différentes configurations d’images multiples dans le cas d’un po-
tentiel elliptique non singulier. L’image I représente une source circulaire. L’image
S représente les lignes caustiques dans le plan source et différentes positions de la
source sont numérotées. Les lignes dessinées sur les images 1 à 10 sont les lignes
critiques projetées dans le plan image. De 1 à 5, la source traverse une zone lisse de
la caustique externe, de 6 à 8, la source traverse un point de rebroussement de la
caustique interne jusqu’à atteindre le centre et de 9 à 10, la source a traversé à nou-
veau une zone lisse, mais celle de la caustique interne cette fois-ci. Figure extraite de

[Kneib, 1993]
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demi-axe q) sont fixés de manière à suivre la distribution de lumière des galaxies. Les valeurs des
paramètres dynamiques (rcoupure, rcoeur, s0) sont soit laissées libres (ce qui est le cas pour les ga-
laxies les plus brillantes), soit reliées à la luminosité individuelle de chaque objet au moyen des
relations d’échelle suivantes :

rcoeur = r⇤coeur(L/L⇤)1/2 (2.21)

rcoupure = r⇤coupure(L/L⇤)1/2 (2.22)

s0 = s⇤
0 (L/L⇤)1/4 (2.23)

où les valeurs r⇤coeur, r⇤coupure et s⇤
0 sont supposées constantes pour tout l’amas. L’ajustement du

modèle d’amas consiste, à partir de ces potentiels, à minimiser un estimateur c2 qui quantifie l’er-
reur entre le modèle et les observations. Les observations sont en l’occurrence les positions des
systèmes d’images multiples observés que l’on tente de reproduire avec le modèle d’amas.

Pour chaque contrainte, la contribution à la fonction c2 prend la forme générale :

c2 =
N

Â
i=1

|qobs
i � qmod

i |2

s2
obs

(2.24)

où qobs
i et qmod

i sont les N vecteurs des valeurs observées et modélisées pour chaque contrainte
et sobs correspond à l’erreur typique sur la mesure des positions observées. Cette fonction du c2

est minimisée en faisant varier l’ensemble des paramètres libres inclus dans le modèle selon un
processus itératif.

Dans le cas limite circulaire (e = 0) où rcoeur ! 0 et rcoupure ! inf, le profil PIEMD prend une
forme beaucoup plus simple :

S(r) =
s2

0
2Gr

(2.25)

Ce profil appelé sphère isotherme singulière ou SIS (pour Singular Isothermal Sphere) est à sy-
métrie sphérique, avec une dispersion de vitesse s0 constante. L’angle de déflexion a prend dans
ce cas une valeur unique, que l’on définit comme le rayon angulaire d’Einstein, et que l’on note
qE. Il est donné par :

qE =
4ps2

0
c2

DLS

DOS
(2.26)

Bien que trop simpliste pour être réellement physique, le modèle SIS permet de mesurer facile-
ment la valeur de qE qui représente la distance angulaire à laquelle se trouve la ligne critique
externe, par rapport au centre de l’amas de galaxie. Cette ligne correspond à la région d’amplifi-
cation maximale, où se forment, entre autres, les grands arcs gravitationnels.

2.3 Lenstool

Pendant mon travail de thèse j’ai utilisé le code LENSTOOL pour modéliser les amas de ga-
laxies, et mesurer les propriétés intrinsèques des sources observées dans le plan source (j’ai réalisé
au total quatre modèles d’amas complets pendant ma thèse et utilisé treize autres) Le but de LENS-
TOOL est de modéliser la distribution de masse des amas de galaxies. Pour les amas de galaxies,
on fait l’hypothèse que la masse totale peut se décomposer en une série de composantes sans
interactions entre elles :

ftot = Â
i

fci
+ Â

j

fpj
(2.27)
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FIGURE 2.14 – Figure extraite de Paraficz et al. [2016b]. Diagramme couleur-
magnitude des objets détectés dans les images HST de l’amas du BULLET. La sé-
quence rouge de l’amas est représentée en rouge. Toues les galaxies en rouges sont

considérées comme étant des galaxies d’amas.

où fci sont les composantes principales à l’échelle de l’amas et fpj les perturbations à l’échelle des
galaxies (Natarajan and Kneib 1997).

Les galaxies d’amas sont identifiées grâce à la séquence rouge des amas. Pour cela on repré-
sente dans un diagramme couleur-magnitude, la distribution de tous les objets détectés dans le
champ de l’amas. Les galaxies d’amas apparaîtront alignées sur une droite qu’on appelle alors la
séquence rouge. En identifiant sur le diagramme cette séquence on peut alors sélectionner toutes
les galaxies d’amas. Un exemple de séquence rouge est montré dans la Figure 2.14.

Plusieurs profils de potentiels sont implémentés dans LENSTOOL, mais le profil PIEMD reste le
plus utilisé. Pour chacun des paramètres des potentiels, l’utilisateur fournit les bornes inférieures
et supérieures de la loi qui définit un a priori sur ce paramètre. L’utilisateur a le choix entre une
loi uniforme ou gaussienne. Comme expliqué précédemment, seules les galaxies brillantes sont
optimisées individuellement, ainsi que les potentiels de masse à l’échelle de l’amas ; les autres ga-
laxies d’amas sont liées entre elles par les relations d’échelle (équations 2.21,2.22 et 2.23), et seuls
les paramètres des relations d’échelle sont optimisés.
Les contraintes sont données par l’utilisateur ; il s’agit d’une liste d’images multiples identifiées
et dont on connaît le redshift. Pour une meilleur optimisation et donc un meilleur modèle, il est
préférable de donner un redshift spectroscopique même si un redshift photométrique peut conve-
nir dans la mesure où le redshift de la source lui-même peut aussi être optimisé. Plus on identifie
de familles d’images multiples, plus on peut laisser varier de paramètres du modèle et obtenir
un modèle de masse précis. Dans le cas d’images très résolues, on peut définir plusieurs familles
d’images multiples pour une seule source en regroupant entre eux les mêmes détails observés
dans chaque image multiple. Cette étape d’identification des contraintes reste l’étape la plus im-
portante dans le processus de construction de modèle de masse, car une mauvaise identification,
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ou un mauvais redshift associé, va complètement fausser le modèle de masse. Pour identifier une
famille d’images multiples on compare les différentes images ainsi que leur spectres.
Une fois les contraintes identifiées, elles constituent l’ensemble des données à partir desquelles
le modèle va être optimisé. Pour cela, LENSTOOL utilise un fonction de vraisemblance L pour N
systèmes de ni images chacun :

L = Pr((xi)|x(q)) =
N

’
i=1

1

’j sij

p
2p

⇥ exp� c2
i

2 (2.28)

avec le c2
i pour un système de N images multiples :

c2
i =

1
N Â

j=1,...,N

(xi,j � xB
i,j)

2 + (yi,j � yB
i,j)

2

s2
I

(2.29)

où (xi,j, yi,j) sont les coordonnées dans le plan image de la position observée de l’image multiple
j du système i et (xB

i,j, yB
i,j) les coordonnées dans le plan image de l’image multiple j du système

i prédite par le modèle à partir du barycentre des positions mesurées dans le plan source par
chaque image du système. En effet, une position dans le plan image correspond à une position
unique dans le plan source, mais l’inverse n’est pas vrai, une position dans le plan source peut
correspondre à plusieurs positions dans le plan image en cas d’image multiple. LENSTOOL prédit
donc pour chaque position donnée en contrainte une position dans le plan source, et calcule le ba-
rycentre de ces positions pour les images d’un même système multiple. L’erreur sur les contraintes
sI est donnée par l’utilisateur et représente en arcsecondes l’erreur sur l’estimation de la position
des images. En minimisant le c2 dans le plan image, LENSTOOL cherche à trouver le jeu de para-
mètres permettant de mieux reproduire les positions observées des images multiples. Le modèle
qui combinera le plus grand nombre d’images multiples avec un redshift spectroscopique et le
meilleur c2 sera considéré comme le meilleur modèle.

Reconstruction de sources

Lors de l’optimisation des modèles de masse, LENSTOOL n’utilise que la position des images
multiples comme contraintes, et ne prend donc pas en compte la morphologie et les rapports
de flux des images multiples. Afin d’étudier les propriétés intrinsèques des sources, LENSTOOL

permet de reconstruire les images complètes dans le plan source. Plusieurs types de reconstruction
de sources existent dans LENSTOOL. Pendant ma thèse j’ai principalement utilisé deux d’entre
elles :

— Les reconstructions directes : La fonction CLEANLENS de LENSTOOL en mode CLEANSET

1 permet de renvoyer dans le plan source les valeurs de pixels du plan image en inver-
sant l’équation des lentilles. Il suffit d’isoler l’image que l’on veut reconstruire à l’aide d’un
contour et d’en spécifier le redshift. La Figure 2.15 montre le résultat de reconstructions di-
rectes pour 4 images d’un arc à z = 4.03 observé dans l’amas MACS0940. Cette méthode,
très rapide, permet d’obtenir un aperçu de la morphologie de la source et de sa disposi-
tion par rapport aux lignes caustiques. En revanche, CLEANSET1 ne corrige pas les images
du seeing, ce qui explique la forme allongée des pixels dans le plan source. De plus, cette
méthode ne permet de reconstruire qu’une image multiple à la fois.

— Les reconstruction paramétriques : Dans le but de reconstruire toutes les images multiples
en même temps et de prendre en compte la PSF des données, la fonction CLEANSET2 per-
met de modéliser les sources par des distributions paramétriques de lumière (gaussienne,
Sèrsic (Sérsic 1963, exponentielle...). Le principe est le suivant : on donne en entrée au code
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FIGURE 2.15 – Exemple de reconstruction directe avec CLEANSET 1. L’image de
gauche représente la distribution observée d’émission Lyman-a d’un arc z = 4.03
observé avec MUSE dans l’amas MACS0940. Les régions bleues représentent les 4
images multiples et la ligne rouge les lignes critiques à z = 4.03. L’image de droite
représente les reconstructions directes des 4 images dans le plan source. Les lignes
jaunes représentent les lignes caustiques. On peut voir par exemple que les images
3 et 4 sont incomplètes car ne représentent que la partie de la source contenue à

l’intérieur des lignes caustiques internes.

le nombre de distributions et les paramètres à optimiser pour chacune (positions (x, y),
ellipticité e, taille a, inclinaison q, magnitude m et indice de Sèrsic n quand nécessaire),
une estimation de la PSF des images, les données sur lesquelles ont été isolées les images
à reproduire. LENSTOOL va alors optimiser les paramètres des sources afin de reproduire
au mieux (sur la même grille de pixel) l’image observée. Cette optimisation fonctionne sur
le même principe que la minimisation du c2 de l’optimisation des modèles de masse. Le
calcul du c2 dans ce cas là s’écrit :

c2
tot = Â

i,j

✓

(Fluxprdit[i, j]� Fluxobs[i, j]

)
sij

◆2

(2.30)

avec Fluxpredit[i, j] et Fluxobs[i, j] la valeur du flux prédit et observé pour le pixel [i, j].
CLEANSET 2 utilise donc autant de contraintes que de pixels contenus dans l’image ser-
vant à l’optimisation. Le paramètre sij représente ici l’erreur estimée sur la mesure du flux
dans chaque pixel [i, j]. La Figure 2.16 montre dans le plan image, l’image observée (en
émission Lyman-a) de l’arc à z = 4.03 dans l’amas MACS0940, la modélisation obtenue
avec CLEANSET 2 avec deux composantes exponentielles et les résidus (observation - pré-
dictions).

De récents développement dans LENSTOOL ont permis de mettre au point une nouvelle fonc-
tion de reconstruction source directe, non paramétrique, (appelée CLEANSET 4) dont le principe
repose sur l’utilisation de grille et la pixelisation du plan source qui n’a pas pu être utilisée dans
ce travail (Sharma et al. 2021).

2.3.1 Observations d’amas de galaxies avec MUSE

Depuis la première lumière de l’instrument MUSE, de nombreux amas de galaxies ont été
observés. MUSE permet en effet d’accroître substantiellement le nombre de redshifts spectrosco-
piques d’images multiples mesurés et de confirmer les détections des galaxies d’amas (cet aspect
est développé plus en détails dans le Chapitre 3). L’observation des amas de galaxies et la carac-
térisation des sources d’arrière-plan grâce à MUSE font partie des cas scientifiques étudiés par le
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FIGURE 2.16 – Exemple de modélisation paramétrique de source dans le plan image.
De gauche à droite : image de l’émission Lyman-a de l’arc à z = 4.03 dans l’amas
MACS0940, résultats du meilleur modèle (2 composantes exponentielles), et résidus.
L’image de droite représente l’image de la source ainsi reconstituée dans le plan

source.

consortium MUSE et environ 100 heures de temps de pose du GTO ont été dépensées sur ce projet
depuis 2014.

Parmi les études utilisant MUSE et l’effet de lentille gravitationnelle, sept ont étudié des amas
de galaxies complets (parmi ceux-ci on peut citer : SMACS2031 dans Richard et al. [2015] ; MACS0416
dans [Caminha et al., 2017b] ; AS1063 dans Karman et al. [2015] ; RXCJ22148 dans Caminha et al.
[2016], A1689 dans Bina et al. [2016] ; A2744 dans Mahler et al. [2018] et Jauzac et al. [2016] ;
et A370 dans Lagattuta et al. [2019] ; RXJ2129, MACS1931, MACS0329, MACS2129, MACS1115,
MACS0429 RXJ1347 et MACS1311 dans le programme CLASH de Caminha et al. [2019c] puis
dans Jauzac et al. [2020] ; RCS0224 dans Smit et al. [2017]). Ces études se concentrent essen-
tiellement sur la détection des images multiples, la production de modèles de masse très pré-
cis et quelques propriétés statistiques sur les galaxies d’arrière-plan détectées. Plusieurs études
ont quant à elles étudié de très petits échantillons d’objets (un ou deux) très amplifiés. A faible
redshift, grâce à MUSE, plusieurs très grands arcs ont été observés et caractérisés en détails (no-
tamment des émetteurs [O II]). Par exemple, Patrício et al. [2018] a analysé un échantillon de huit
galaxies lentillées à 0.6 < z < 1.5 observées avec MUSE. Grâce au gain en résolution apporté par
l’amplification gravitationnelle, ils ont pu étudier de manière résolue dans les galaxies plusieurs
paramètres physiques (taux de formation d’étoiles, extinction par la poussière, métallicité). En
reconstruisant ces galaxies dans le plan source, ils ont montré qu’à l’échelles du kiloparsec, la tur-
bulence des disques galactiques semble principalement dominée par l’instabilité gravitationnelle
plutôt que par les feedback stellaires.

À grand redshift, plusieurs objets, tous émetteurs Lyman-a, ont fait l’objet d’une étude dé-
taillée. Patrício et al. [2016b] ont étudié en détail l’émission Lyman-a d’une galaxie à z = 3.5 der-
rière l’amas SMACS2031, amplifiée d’un facteur 25. Cette étude a montré pour la première fois des
variations des paramètres de la raie Lyman-a dans le milieu circumgalactique environnant cette
galaxie. Caminha et al. [2016], Vanzella et al. [2016], Vanzella et al. [2017], Vanzella et al. [2020c],
Hernán-Caballero et al. [2017], Smit et al. [2017] ont également étudié des objets particuliers dans
les amas cités au-dessus à des redshifts allant de z = 3.3 à 6.629. Ces études ont permis de démon-
trer l’efficacité de MUSE pour étudier les objets très amplifiés et le gain en résolution et en détails
qu’apportent les observations de halos Lyman-a par effet de lentille gravitationnelle. Ces obser-
vations, qui se focalisent sur l’émission Lyman-a, ont permis d’étudier les caractéristiques des
halos d’hydrogène entourant les galaxies et donc le CGM (variations des paramètres physique,
décalage entre l’émission Lyman-a et l’émission stellaire UV, variation de la densité de colonne en
hydrogène). Cependant ces études se sont concentrées uniquement sur quelques objets, elles ne
permettent donc pas d’en extraire des propriétés générales concernant le CGM à grand redshifts
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comme le font les grands échantillons des champs vides (Wisotzki et al. 2016,Leclercq et al. 2017).
En combinant tous les amas observés avec MUSE dans le programme lensing du GTO, et fort des
exemples donnés par ces études, mon projet de thèse a consisté à construire un échantillon consé-
quent et homogène d’émetteurs Lyman-a observés dans les amas de galaxies avec MUSE, afin
d’étudier de manière statistique et avec une résolution améliorée les propriétés du CGM à grand
redshift.
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FIGURE 2.17 – Figure composée à partir de Caminha et al. 2016, Patrício et al. 2016b,
Smit et al. 2017, Vanzella et al. 2016, 2020c, représentant 5 émetteurs Lyman-a zoo-
més par un amas de galaxies et observés avec MUSE. Encadré en rouge : source à
z = 3.117, présentée dans Caminha et al. [2016]. Les contours verts représentent la
distribution de l’émission Lyman-a sur une images couleur HST. Encadré en vert :
source à z = 4.88 présentée dans Smit et al. [2017]. L’émission Lyman-a est repré-
sentée en rouge sur une image couleur obtenue à partir du cube MUSE. Encadré en
bleu : halo Lyman-a à z = 3.3 présenté dans Vanzella et al. [2016]. La figure repré-
sente l’image NB de l’émission Lyman-a. Les différentes composantes sont indiquées
par les cercles pointillés bleus et rouges et les contre-images UV par les contours
cyan. Encadré en jaune : 5 images multiples d’une source à z = 3.5 présentée dans
Patrício et al. [2016b]. Les 4 panneaux montrent l’image NB de l’émission Lyman-a,
et les contours magenta représentent l’émission UV mesurée sur les images HST. En-
cadré en rose : source à z = 3.117 présentée par Vanzella et al. [2016]. Les 3 panneaux
représentent l’émission Lyman-a de trois images multiples d’une même source. Ces
5 exemples illustrent le gain en résolution spatiale apporté par l’effet de lentille gra-

vitationnelle lors de l’observation des halos Lyman-a à grand redshift avec MUSE.
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Chapitre 3

Observation des amas de galaxies

Les gens ont des étoiles qui ne sont pas les
mêmes
Pour les uns, qui voyagent, les étoiles sont
des guides.
Pour d’autres, elles ne sont rien que de
petites lumières.
Pour d’autres, qui sont savants, elles sont
des problèmes...

Antoine de Saint-Exupéry, Le Petit
Prince

Mon travail de thèse s’inscrit dans le cadre du programme d’observation d’amas de galaxies
(dirigé par Johan Richard) porté par le temps garanti d’observation (GTO pour Guaranteed Time of
Observation) de l’instrument MUSE au VLT. Ces observations ont été effectuées dans le but d’étu-
dier à la fois les galaxies lointaines zoomées par effet de lentille gravitationnelle (z > 0.3) et les
amas de galaxies en eux-mêmes (galaxies d’amas, distribution en matière noire dans les amas). Les
observations de ce programme ont débuté lors de l’inauguration de l’instrument MUSE en 2014 et
ont pris fin en novembre 2021. Afin d’exploiter au mieux la grande richesse de ces données, nous
avons construit, en collaboration avec plusieurs instituts membre ou non du consortium MUSE
(à Toulouse, Marseille et Santiago du Chili), pour chaque amas observé un catalogue complet de
tous les objets observés dans le champ MUSE, ainsi qu’un modèle de masse de l’amas le plus dé-
taillé possible. Ce chapitre présente les différentes étapes de ce processus jusqu’à l’obtention des
catalogues et modèles finaux de chaque amas. 12 de ces amas, ainsi que la procédure complète
appliquée pour chacun d’eux ont été publiés dans Richard et al. [2021]. Les cinq amas supplémen-
taires (MACS0451, MACS0520, A2390, A2667 et AS1063) ont été traités exactement de la même
manière.

3.1 Observation des amas

Les observations d’amas de galaxies présentées ici se concentrent uniquement sur le coeur
de chaque amas. En effet la zone centrale des amas de galaxies correspond généralement à ce
que l’on nomme la "zone d’images multiples de l’amas", c’est-à-dire la zone dans laquelle il est
possible d’observer des systèmes d’images multiples. Les amas de galaxies présentés ici ont été
choisis pour leur efficacité d’effet de lentille gravitationnelle fort (strong lensing) (i.e. leur capa-
cité à produire un grand nombre d’images multiples) ; leurs redshifts (0.2 < zcl < 0.6) afin que
les principales signatures spectrales des galaxies d’amas (raies d’absorption H et K et coupure à
4000 Å) soient observables dans MUSE; et sont suffisamment espacés sur la sphère céleste pour
simplifier la programmation des observations sur plusieurs années au VLT. Enfin les observations
MUSE ont été motivées par la disponibilité d’images à haute résolution provenant du télescope
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Amas R.A. Dec. zcl Note Modèle de référence
(J2000) (J2000)

Abell 2744 00 :14 :20.702 �30 :24 :00.63 0.308 MACS, FF Jauzac et al. [2015]
Abell 370 02 :39 :53.122 �01 :34 :56.14 0.375 FF Richard et al. [2010]
MACS J0257.6�2209 02 :57 :41.070 �22 :09 :17.70 0.322 MACS Repp and Ebeling [2018]
MACS J0329.6�0211 03 :29 :41.568 �02 :11 :46.41 0.450 MACS, CLASH Zitrin et al. [2012]
MACS J0416.1�2403 04 :16 :09.144 �24 :04 :02.95 0.397 MACS, CLASH, FF Jauzac et al. [2014]
MACS J0451.9+0006 04 :54 :10.600 �03 :00 :50.70 0.55 MACS Stark et al. [2007]
MACS J0520.7�1328 05 :20 :42.064 �13 :28 :48.05 0.336 MACS Not published
1E 0657�56 (Bullet) 06 :58 :38.126 �55 :57 :25.87 0.296 Paraficz et al. [2016a]
MACS J0940.9+0744 09 :40 :53.698 +07 :44 :25.31 0.335 MACS Leethochawalit et al. [2016]
MACS J1206.2�0847 12 :06 :12.149 �08 :48 :03.37 0.438 MACS, CLASH Ebeling et al. [2009]
RX J1347.5�1145 13 :47 :30.617 �11 :45 :09.51 0.451 MACS, CLASH Halkola et al. [2008]
SMACS J2031.8�4036 20 :31 :53.256 �40 :37 :30.79 0.331 MACS Christensen et al. [2012]
SMACS J2131.1�4019 21 :31 :04.831 �40 :19 :20.92 0.442 MACS Repp and Ebeling [2018]
Abell 2390 21 :53 :36.823 + 17 :41 :43.59 0.228 Richard et al. [2008]
MACS J2214.9�1359 22 :14 :57.292 �14 :00 :12.91 0.502 MACS Ebeling et al. [2007]
Abell S1063 22 :48 :43.975 �44 :31 :51.16 0.348 CLASH, FF Richard et al. [2014]
Abell 2667 23 :52 :28.400 �26 :05 :08.00 0.233 Covone et al. [2006]

TABLE 3.1 – Résumé des amas sélectionnés. La position de référence en WCS cor-
respond aux coordonnées de la galaxie la plus brillante de chaque amas, ou sous-
structure de l’amas, observée avec MUSE. La colonne Note mentionne pour chaque
amas si celui-ci fait déjà partie d’un échantillon d’amas de galaxies tel que les amas
Frontier Fields (Lotz et al. 2017), CLASH (Postman et al. 2012) ou MACS (Ebeling
et al. 2001). La dernière colonne présente pour chaque amas la dernière publication

portant sur le modèle de masse utilisé lors de la sélection des amas à observer.

spatial Hubble (au moins une image dans une des bandes F606W ou F814W) pour ces amas. Afin
d’augmenter le nombre d’amas de notre échantillon (et donc le nombre de potentielles galaxies ob-
servées), nous avons choisi d’intégrer 4 amas observés dans d’autres programmes MUSE. La liste
complète des amas étudiés est présentée dans la Table 3.1. La profondeur des données (i.e le temps
d’observation) MUSE et HST varie fortement d’un amas à l’autre selon les programmes qui ont
acquis ces données et les priorités données sur chaque objet. Ainsi cet échantillon compte à la fois
des amas provenant du programme Frontier Fields (FF) [Lotz et al., 2017], très connus et disposant
de très profondes données HST, comme d’autres amas du programme "MACS" (MAssive Cluster
Survey, Ebeling et al. 2001) moins étudiés et disposant d’observations HST moins profondes.

3.1.1 GTO MUSE

Le programme d’observation d’amas de galaxies du GTO MUSE est un programme s’étalant
sur plusieurs semestres, qui a débuté en 2014 lors de la période P94 de l’ESO et qui s’est achevé
lors de la période P109 en 2021. Les temps d’intégration des observations MUSE varient de 2
à 10 heures selon les cas. Les données ont été prises dans le mode Wide Field Mode (WFM) de
MUSE avec et sans optique adaptative (selon l’année des observations) ; certains amas ont été
observés dans les deux modes. En effet l’optique adaptative de MUSE (WFM-AO-N) n’ayant été
installée qu’à la fin de l’année de 2017, seuls les amas observés partiellement ou complètement
après cette date en ont profité. Tous les amas, à l’exception du BULLLET, ont été observés dans le
mode Nominal de MUSE, couvrant le spectre de 4750 à 9350 Å (le mode étendu allant jusqu’à 4650
Å dans la partie bleue du spectre). Les amas observés avec l’optique adaptative présentent tous un
"trou" dans la couverture spectrale de 5800 à 5980 Å correspondant au filtrage des raies d’émission
du sodium produites par les lasers. La position et l’orientation de chaque pointé MUSE ont été
choisies afin de maximiser la couverture de la région d’images multiples de chaque amas, ainsi que
pour garantir la présence d’une étoile dite Tip-Tilt nécessaire à l’utilisation de l’optique adaptative.
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Dans le cas des plus grands amas, plusieurs champs MUSE ont été agencés en mosaïque afin de
couvrir toute la zone d’images multiples (entre 2 et 4 champs au maximum). Les observations
ont été découpées en bloc de 1 à 1.15 heures d’exécution. Chaque bloc d’observation consiste en
2⇥ 1800 secondes, 3⇥ 900 secondes ou 3⇥ 1000 secondes d’expositions. Une rotation de 90 degrés
de l’instrument est appliquée entre chaque pose afin de réduire les erreurs systématiques dues au
découpeur d’images et aux zones d’inter-stack des 24 IFU de MUSE.

3.1.2 Amas hors GTO

Pour augmenter la taille de notre échantillon, nous avons décidé d’y intégrer plusieurs amas
observés hors du GTO MUSE dont les données sont maintenant publiques. Nous avons ainsi pu
ajouter 2 nouveaux amas (MACS0329 et RXJ1347) intégralement observés par des programmes
hors GTO. De plus, 7 heures d’intégration de MUSE ont été ajoutées sur le pointé nord de l’amas
MACS0416 (initialement observé par l’équipe du GTO MUSE), augmentant ainsi la profondeur
de ce champ à 15 heures, ce qui en fait l’amas de galaxies avec les plus profondes données MUSE
(Vanzella et al. 2021). Ces dernières observations ont donc été ajoutées aux données du GTO afin
d’exploiter au mieux cet amas. Un résumé des observations MUSE effectuées pour chaque amas
est présenté dans la Table 3.2.

3.2 Réduction des données

La réduction des données MUSE a été effectuée en suivant le manuel d’utilisation du pipe-
line de l’instrument (Weilbacher et al. 2020). Les grandes étapes de la réduction des données sont
expliquées dans cette section. Tous les amas, y compris ceux qui avaient déjà fait l’objet de publi-
cations, ont été réduits (ou de nouveau réduits) selon les étapes décrites ci-dessous. Sur les 17, 15
amas ont été réduits au CRAL (7 par Johan Richard, 2 par David Lagattuta, 6 par moi-même), les
2 derniers ont été réduit à Santiago par Lucia Guaita.

3.2.1 Correction des effets instrumentaux

La réduction des données MUSE se divise en trois grandes étapes. La première étape, dite de
calibration, a pour but de corriger les effets instrumentaux (i.e les effets du capteur et la signature
des IFU). La seconde partie du processus corrige les effets de l’atmosphère sur les observations
(l’émission du ciel, les raies d’absorption (telluriques), l’extinction du flux par l’atmosphère). En-
fin, la troisième partie permet de combiner les différentes poses acquises pour un même objet et
de produire un cube de données finalisé.

La première étape s’effectue à l’aide de la routine SCIBASIC du pipeline MUSE. De manière très
simplifiée, on peut voir le détecteur CCD de l’instrument comme un convertisseur de photons en
électrons (par l’effet photoélectrique). Le détecteur accumule les électrons pendant toute la durée
de la pose, ne les comptant qu’à la fin. Les électrons ainsi produits peuvent provenir à la fois des
objets célestes observés ou des sources de bruits parasites. On peut estimer et corriger les effets de
ces bruits parasites en appliquant plusieurs corrections successives :

BIAS : A la fin d’une pose, les électrons accumulés doivent être mesurés. Cela se fait grâce à
un convertisseur dit analog-to-digital (A/D) qui transforme la charge accumulée dans chaque pixel
du détecteur en unités analog-to-digital (ADUs). Pour s’assurer que le nombre d’ADUs est toujours
proportionnel à la charge, le convertisseur A/D doit être conservé dans un régime linéaire, ce qui
s’obtient en ajoutant un courant dit BIAS au CCD. Afin d’évaluer ce courant dans chaque pixel du
détecteur, plusieurs poses appelées BIAS, d’une durée de 0 seconde, sont acquises au télescope,
avec l’obturateur fermé. Ces poses sont ensuite combinées (on en fait la moyenne) pour créer un
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Amas Prog. ID Obs. Date Temps d’exp (Mode) PSF Teff Notes
[UT] [s] ” [hr]

A2744 094.A-0115, 095.A-0181, 2014-09-21 – 2015-11-09 40⇥1800 (NOAO) 0.61 3.5-7 2⇥2 mosaic
096.A-0496

A370 094.A-0115, 096.A-0710 2014-11-20 – 2016-09-28 4⇥1800 (NOAO) 0.66 1.5-8.5 2⇥2 mosaic
37⇥962 (NOAO)
24⇥930 (NOAO)
3⇥953 (NOAO)

MACS0257 099.A-0292, 0100.A-0249, 2017-09-20 – 2019-09-28 6⇥1000 (NOAO) 0.52 8
0103.A-0157 24⇥1000 (AO)

MACS0329 096.A-0105 2016-01-09 – 2016-01-29 6⇥1447 (NOAO) 0.69 2.5
MACS0416 (N) 094.A-0115, 0100.A-0763 2014-12-17 – 2019-03-04 4⇥1800 (NOAO) 0.53 17

6⇥1670 (NOAO)
27⇥1670 (AO)

MACS0416 (S) 094.A-0525 2014-10-02 – 2015-02-24 50⇥700 (NOAO) 0.65 11-15
8⇥667 (NOAO)

MACS0451 098.A-0502, 0104.A-0489 2017-02-01–2020-12-18 3⇥ 1000 (NOAO) 0.58 7.1
106.218M.001 18⇥ 900 (AO)

12⇥ 900 (AO)
MACS0520 098.A-0502, 0104.A-0489 2017-02-01 – 2020-12-19 3⇥1000s (NOAO) 0.57 7.1

106.218M.001 12⇥900s (AO)
13⇥900s (AO)

BULLET 094.A-0115 2014-12-18 4⇥1800 (NOAO)(1) 0.56 2
MACS0940 098.A-0502, 098.A-0502, 2017-01-30 – 2018-05-13 3⇥1000 (NOAO) 0.57 8

0101.A-0506 30⇥900 (AO)(2)

MACS1206 095.A-0181, 097.A-0269 2015-04-15 – 2016-04-09 26⇥1800 (NOAO)(3) 0.52 4-9 3⇥1 mosaic
RXJ1347 095.A-0525, 097.A-0909 2015-07-16 – 2021-05-12 8⇥1475 (NOAO) 0.55 2-6 2⇥2 mosaic

0104.A-0489, 105.20CS.001 18⇥1345 (AO)
3⇥900s (AO)
15⇥900s (AO)

SMACS2031 60.A-9100(4) 2014-04-30 – 2014-05-07 33⇥1200 (NOAO) 0.79 10
SMACS2131 0101.A-0506, 0102.A-0135, 2018-08-13 – 2019-09-30 30⇥900 (AO) 0.59 7

0103.A-0157
A2390 094.A-0115 2014-09-22 4⇥1800s (NOAO) 0.58 2
MACS2214 099.A-0292,0101.A-0506, 2017-09-21 – 2019-10-22 3⇥1000 (NOAO) 0.55 7

0103.A-0157, 0104.A-0489 27⇥900 (AO)
AS1063 60.A-9345, 095.A-0653 2014-06-26–2015-08-12 10⇥1420s (NOAO) 1.02 3.9 2⇥1 mosaic

10⇥1447s (NOAO)
A2667 094.A-0115 2014-10-26 4⇥1800s (NOAO) 0.63 2

(1)Mode (WFM-NOAO-E). (2)1 pose arrêtée après 740 sec.
(3)1 pose arrêtée après 1405 sec. (4)MUSE commissioning run .

TABLE 3.2 – Résumé des observations MUSE des 17 amas de galaxies. De gauche à
droite la table présente le nom de l’amas, les programmes d’observations, les dates
de début et de fin d’observation, les temps d’exposition MUSE dans les différents
modes utilisés, la FWHM à 700 nm de la PSF finale et le temps d’intégration effectif
final de MUSE. Pour certains amas, plusieurs pointés MUSE ont été effectués pour
couvrir l’ensemble de la zone d’images multiples, le temps d’exposition peut donc

varier dans le champ observé (cf Figure 3.8)
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master-BIAS qui sera soustrait aux données. Cette étape est réalisée avec la fonction MUSE_BIAS

du pipeline de MUSE, un exemple de master-BIAS est montré dans la Figure 3.1.

FLAT : Chaque pixel du détecteur va donner une réponse différente à un même flux incident,
c’est-à-dire que deux pixels du détecteur peuvent produire deux nombres différents d’électrons
pour le même nombre de photons incidents. Il est donc nécessaire de mesurer la sensibilité de
chaque pixel afin de corriger cet effet. Cela peut être fait en illuminant l’instrument avec un lu-
mière uniforme sur tout le détecteur. Les différences de nombres d’électrons mesurées entre les
pixels seront uniquement dues aux imperfections de l’instrument. Dans le cas de MUSE, on éclaire
donc l’instrument avec une lumière uniforme (à l’aide d’une lampe de calibration), ces poses sont
effectuées en journée. Par ailleurs des poses individuelles courtes d’illumination sont réalisées pen-
dant la nuit (toutes les 1 à 2 heures) car la sensibilité de chaque partie du détecteur peut varier
dans le temps, principalement avec la température. Ces poses individuelles appelées FLAT (ac-
quises grâce à une lampe halogène) sont combinées pour produire un master-FLAT grâce à la fonc-
tion MUSE_FLAT du pipeline. On choisit pour chaque pose de science à réduire, les poses de FLAT
les plus proches en temps et en température. Un exemple de master-FLAT est montré dans la Fi-
gure 3.1.

SKYFLAT : les poses de SKYFLAT permettent ensuite de mesurer plus précisément les effets de
sensibilité des pixels décrits précédemment. Les poses de SKYFLAT sont acquises sur le ciel durant
le crépuscule. Combinées au master-FLAT, ces poses permettent de produire un cube 3D de correc-
tions d’illumination, qui permet une meilleur correction en compensant certaines imperfections
de l’unité de calibration qui n’est pas parfaitement uniforme en illumination. Cette étape est réa-
lisée avec la fonction MUSE_TWILIGHT.

WAVECAL : Cette étape permet de calibrer les données en longueur d’onde par l’intermé-
diaire de lampes de calibration. Le but est de mesurer la longueur d’onde de la lumière dispersée
en chaque point de détecteur. Pour ce faire, on illumine de détecteur à l’aide de source de raies
d’émission (Neon, Xenon et Mercure-Cadmium pour MUSE) dont on connaît parfaitement les
raies d’émission et leurs flux relatifs. Le pipeline va associer chaque raie détectée sur chaque slice
avec les raies d’émissions correspondantes, permettant de calculer la solution en longueur d’onde
de chaque slice. Cette étape est effectuée avec la fonction MUSE_WAVECAL à partir de 15 poses, 5
sur chaque lampe.

LSF : On peut également utiliser les poses acquises sur les 3 lampes afin d’estimer la Line Spread
Function (LSF) qui présente la déformation spectrale d’une raie d’émission par l’instrument. La re-
solution de MUSE variant avec la longueur d’onde observée (de 1750 à 4650 Å à 3750 à 9300 Å), la
largeur d’une raie d’émission ou d’absorption dépend également de sa longueur d’onde observée.
La LSF doit donc être connue avant d’appliquer la soustraction du spectre du ciel des données. La
LSF de MUSE est mesurée à l’aide la fonction MUSE_LSF qui estime la largeur de chaque raie des
lampes et leur dépendance en longueur d’onde pour chaque slice.

GEOMETRY : La construction de la table géométrique consiste à mesurer la position relative de
chaque slice de chaque IFU du champ de MUSE. Cette information est nécessaire pour construire
le cube final. Cette étape est effectuée une fois par run d’observation et valable pour toutes les
observations du run.



74 Chapitre 3. Observation des amas de galaxies

FIGURE 3.1 – Exemples de calibrations MUSE. De gauche à droite : master-BIAS et
master-FLAT.

3.2.2 Correction des effets de l’atmosphère et production du cube final

La deuxième étape de la réduction de données MUSE consiste à corriger les effets de l’atmo-
sphère sur les observations. Il y a deux principaux effets à prendre en compte : l’émission du ciel
et l’absorption par les raies telluriques.

Création des pixtables : Une fois corrigées des effets instrumentaux, on va transformer les 24
images brutes du détecteur (correspondant aux 24 IFU de MUSE) en 24 tables de pixels (appelées
pixtables) grâce à la fonction MUSE_SCIBASIC. C’est à ce moment que l’on soustrait le master-
BIAS des données. Celles-ci sont ensuite divisées par le master-FLAT, et le cube de SKYFLAT. Enfin
grâce à la table GEOMETRY et la WAVECAL_TABLE, une position spatiale et spectrale est attribuée
à chaque pixel du champ de vue. Ces données corrigées sont stockées sous la forme de tables de
pixels, une par IFU.

Etoile Standard : On observe une étoile dite standard (i.e. un étoile brillante dont on connaît la
distribution spectrale et la photométrie absolue) afin de calibrer en flux les données. Cette étoile est
observée au début ou à la fin des nuits. On construit les pixtables correspondantes avec la fonction
MUSE_SCIBASIC. La fonction MUSE_STANDARD calcul la conversion entre la valeur de chaque
pixel et le flux d’énergie correspondant (en erg cm�2 s�1 Å

�1
).

Tellurique : On utilise également la fonction MUSE_STANDARD pour mesurer les absorptions
telluriques.

Soustraction du ciel : Afin de soustraire l’émission du ciel on utilise un fichier générique conte-
nant les informations sur les raies du ciel (stables dans le temps). Le ciel sera soustrait dans la
dernière partie du processus de réduction de données. Une fois le cube créé pour une pose, le
pipeline isole une zone "vide" dans le champ (il prend la zone des 5% les plus sombres du cube par
défaut ou bien utilise un masque créé par l’utilisateur). Grâce à cette petite portion des données,
au catalogue des raies du ciel, ainsi qu’à la calibration en LSF, les raies du ciel sont modélisées
et soustraites dans chaque IFU. Cette région du champ est également utilisée pour modéliser le
continuum de l’émission du ciel entre les mêmes raies, qui est ensuite soustrait de chaque pixel de
la pixtable. On effectue ces opérations grâce à la fonction MUSE_SCIPOST.

Cube final : L’exécution de la fonction MUSE_SCIPOST permet, en plus de soustraire le ciel et
corriger les telluriques des données, d’obtenir pour chaque pose une cube de données réduites.
Il reste ensuite à combiner toutes les poses d’un objet pour créer un cube final. Les différentes
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poses peuvent être acquises durant plusieurs nuits, plusieurs runs, voire plusieurs années diffé-
rentes. Il peut donc y avoir de légers offsets spatiaux entre les poses. On mesure avec la fonction
MUSE_EXP_ALIGN le décalage spatial entre les poses, un fichier contenant la valeur de ce déca-
lage pour chaque pose est ajouté lors de l’exécution de la fonction MUSE_SCIPOST afin d’aligner
toutes les poses. Les cubes ainsi produits sont ensuite combinés les uns aux autres pour former
un premier cube total. Enfin, au cours du processus de réduction, les données sont également
corrigées de la vitesse radiale du télescope par rapport au barycentre du système solaire, de l’ex-
tinction atmosphérique (qui dépend de la longueur d’onde) et des raies de Raman produites lors
de l’utilisation des lasers pour l’optique adaptative.

3.2.3 Traitement postérieur des données

Afin d’améliorer encore la qualité des données MUSE, on procède à deux étapes supplémen-
taires. La première, appelée autocalibration consiste à homogénéiser le fond de ciel dans le champ,
entre les slices et les IFU. La deuxième et dernière étape est la "Zurich Atmosphere Purge" (ZAP) (Soto
et al. 2016), qui a pour but d’identifier et de soustraire les résidus de ciel encore présents dans le
cube.

AUTOCALIBRATION : MUSE étant constitué de 24 IFU indépendants, des différences de sen-
sibilité sont visibles entre les IFU dans le cube final. Cet effet est essentiellement observable dans
les zones vides de chaque IFU : on observe un niveau de fond de ciel variant d’un IFU à un autre.
Puisque le ciel est uniforme dans tout le champ de vue de MUSE, ces différences proviennent
uniquement d’effets instrumentaux et doivent donc être corrigées autant que possible sans com-
promettre les données. La fonction AUTOCALIBRATION du pipeline MUSE a été développée dans ce
but. Pour appliquer la correction d’autocalibration, il est nécessaire dans un premier temps d’iso-
ler les objets du ciel, c’est-à-dire de créer un masque permettant de cacher dans l’image blanche du
cube final, tous les objets visibles au-dessus d’un certain seuil. Ainsi les pixels non masqués pro-
viendront tous des régions relativement vides en continuum du cube. Une fois le masque produit,
le pipeline va mesurer le niveau du ciel dans chaque IFU séparément puis entre eux. Les étapes de
l’autocalibration sont les suivantes :

• Isoler chaque slitlet de chaque IFU (48 slitlets par IFU). Le spectre est découpé en 20 portions
(appelées quad). La médiane des valeurs de tous les pixels non masqués (i.e. les pixels du
ciel) de cet slitlet dans cette portion du spectre est mesurée.

• Une fois la médiane mesurée dans chaque slitlet pour la même portion du spectre, l’auto-
calibration mesure la médiane de ces valeurs pour les 24 slitlets d’un demi-IFU et corrige
cette portion du spectre de ces 24 slitlets d’un facteur : aij =

Mediane(slitletj, quadi)
Medianej=1�24(Mediane(slitletj, quadi))

Ainsi la médiane de chaque portion du spectre de chaque slitlet d’un demi-IFU est égale
à la médiane des médianes des 24 slilets à demi-IFU en question. Le même processus est
appliqué du chaque demi-IFU indépendamment, dans toutes les portions du spectres.

• Enfin l’autocalibration compare les médianes finales des 48 demi-IFU corrigés et applique
une nouvelle correction afin que chaque médiane de chaque demi-IFU soit égale à la mé-
diane de tous les IFU, dans chaque portion du spectre.

• Lorsque tous les pixels d’un demi-IFU sont masqués (ce qui arrive souvent dans les amas
de galaxies au niveau de la galaxie centrale très brillante), les facteurs de correction de
l’autre moitié de l’IFU concerné sont appliqués.

L’image blanche finale obtenue présente un ciel beaucoup plus uniforme qu’avant la correction
d’autocalibration. La Figure 3.2 compare deux poses réduites du même amas, avec et sans correc-
tion d’autocalibration.
Au cour de ma thèse, lors de la première réduction de données que j’ai effectué, j’ai remarqué que
la procédure standard qui utilise un masque généré automatiquement par le pipeline n’était pas
adaptée au cas des champs d’amas de galaxies dans lesquels il y a beaucoup d’objets. J’ai donc
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FIGURE 3.2 – L’image de gauche montre une pose de réduite de l’amas MACS2214
après application de l’autocalibration. L’image de droite montre la même pose de
l’amas MACS2214 réduite sans correction d’autocalibration. Les IFU sont très vi-
sibles sur l’image de droite ainsi que les différences de fond de ciel entre chaque

IFU.

amélioré les masques, après beaucoup de tests, pour couvrir suffisamment les halos des galaxies ;
et nous avons également modifié le pipeline pour lui insérer des coefficients d’autocalibration ma-
nuels moyennés.

ZAP : La méthode ZAP (pour Zurich Atmosphere Purger) permet d’identifier et de supprimer
les résidus de ciel dans les cubes finaux tout en minimisant l’impact de cette correction sur le
signal astrophysique provenant des objets. Le signal provenant des objets du champ est réduit
(voire éliminé) en masquant les pixels provenant de ces objets (grâce au même masque utilisé dans
l’autocalibration). On obtient ainsi une collection de spectres provenant chacun d’un pixel non
masqué, donc dominées uniquement par l’émission du ciel. Dans un premier temps, ZAP mesure
(grâce à la méthode PCA pour Principal Component Analysis ) les vecteurs propres et les valeurs
propres associées à ce jeu de spectres (après avoir normalisé les spectres par leur propre variance)
afin de décomposer les données sur une base orthonormée de vecteurs propres caractérisant les
données. La matrice de vecteurs étant rectangulaire (on obtient une matrice n⇥m avec n le nombre
de pixels spectraux, 3680 dans MUSE, et m le nombre de spectres correspondant aux pixels non
masqués), l’identification des vecteurs propres et valeurs propres associées est obtenue en utilisant
la méthode de décomposition en valeurs singulières.

Le but étant de supprimer des données les systématiques provenant de l’émission du ciel ou
des résidus de la réduction de données, ZAP doit déterminer les vecteur propres contribuant à ces
systématiques et les éliminer avant de reconstruire le jeu de données complet sur la base de vec-
teurs propres construite précédemment. Le problème réside dans le choix du nombre de vecteurs
propres à utiliser pour reproduire les résidus du ciel et donc à supprimer. Si on utilise tous les
vecteurs propres, on risque de supprimer tout le cube de données, alors que si l’on prend trop peu
de vecteurs propres on risque de soustraire trop peu de résidus du ciel. Pour optimiser le nombre
de vecteurs propres à supprimer, ZAP trie les vecteurs propres par ordre de leur contribution à la
variance totale du cube. Les données (avec uniquement les pixels non masqués) sont ensuite re-
construites avec de plus en plus de vecteurs propres et la variance totale est mesurée dans chaque
cas. On observe alors une diminution abrupte de la variance totale après l’ajout des premiers vec-
teurs propres (un exemple est donné dans la Figure 3.3). ZAP mesure le nombre de vecteurs à par-
tir duquel la décroissance de la variance se stabilise et supprime alors les premiers. Les données
totales (incluant les pixels masqués) sont reconstruites sur la base des vecteurs propres restant.
Les vecteurs propres vont alors reproduire complètement les données, ce qui inclut aussi le signal
astrophysique restant et le bruit. La méthode ZAP peut être appliquée sur chaque cube individuel
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FIGURE 3.3 – Figure extraite de Soto et al. [2016]. La courbe bleue montre la décrois-
sance de la variance totale au fur et à mesure que sont ajoutés les vecteurs propres

lors de l’application ZAP.

(correspondant à une pose chacun) ou une seule fois, sur la combinaison finale. Après avoir testé
les deux méthodes sur le cube de l’amas MACS0940, nous avons conclu qu’il était plus efficace
d’appliquer ZAP en une seule fois sur le cube final après application de l’autocalibration.

Masque des inter-stack des IFU : Dans le cube final, malgré les rotations appliquées entre
les poses et l’autocalibration, les interstacks (correspondant aux endroits où les différents IFU sont
connectés les uns aux autres dans le cube final) sont encore visibles et forment une sorte de croix
plus foncée dans le champ. Cet effet est surtout visible dans les images blanches de chaque amas.
Afin de corriger cela, on masque dans chaque cube individuel les pixels responsables, avant la
combinaison finale des cubes. La Figure 3.4 représentant 3 images blanches obtenues à partir de 3
cubes réduits de l’amas MACS0940 à trois stades différents de la réduction des données, permet
d’apprécier l’amélioration apportée par ces différentes étapes.

3.2.4 Estimation de la variance

La variance associée au cube final est mesurée lors de la réduction des données par le pipeline
directement. Cependant il a été noté que la variance ainsi estimée était largement sous-évaluée
(Bacon et al. 2017). Afin d’obtenir une plus juste mesure de la variance dans les cubes, qui sera
nécessaire lors des modélisation de raies, des reconstructions de sources ou pour les mesures de
rapport signal à bruit, on réévalue la variance de chaque cube réduit. Techniquement, le bruit n’est
pas censé être corrélé entre les pixels du détecteur. Cela est vrai lorsque l’on ne traite qu’une seule
pose avec l’instrument. Lorsque l’on combine plusieurs poses MUSE, avec des orientations d’IFU
différentes, alors les pixels (et le bruit associé) sont corrélés. Un pixel du cube final est donc une
combinaison de contributions d’un ou de plusieurs pixels (selon l’orientation de chaque IFU) de
toutes les poses combinées. Cette corrélation du bruit entre les pixels n’est pas prise en compte
par le pipeline de MUSE, d’où la mauvaise estimation de la variance du cube. Si les pixels n’étaient
pas corrélés entre eux, la valeur la variance correspondrait au carré de la la variation standard
(std) mesurée entre les pixels d’une boîte de N pixels du cube sans objets (spp). Afin de corriger
l’effet de la corrélation des pixels, on va mesurer dans n boîtes de N pixels, la somme du flux. La
déviation standard de ces flux Fi sera liée à la variance effective (s0

pp) des données par la relation :

std(Fi) = N1/2s0
pp
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FIGURE 3.4 – 3 cubes réduits de l’amas MACS0940 à différents stades de la réduc-
tion des données. L’image de gauche présente l’image blanche du cube réduit sans
autocalibration. La panneau du milieu montre l’image blanche obtenue après appli-
cation de la correction d’autocalibration et de la routine ZAP. Le panneau de droite
montre l’image blanche du cube final de MACS0940, après masquage de la croix

formée par les interstacks de chaque cube individuel.

Si l’on fait cela pour plusieurs valeurs de N (i.e en augmentant le nombres des pixels dans les
boîtes), on observe que la valeur de std(Fi) se stabilise pour les grandes valeurs de N. On mesure
alors le rapport entre la valeur de s0

pp/spp = k pour des grandes valeurs de N. On multiplie en-
suite la variance du cube par k2. Les valeurs du facteur k mesurées dans les amas varient de 1.3 à
1.5, ces valeurs sont similaires à celles mesurées dans le MUSE Wide Survey et l’UDF. La Figure 3.5
montre l’effet de cette correction sur la variance du cube de l’amas MACS0940.

La Figure 3.8 montre pour chaque amas, la carte du temps d’exposition final des observations
MUSE.

3.2.5 Présentation non-exaustive des problèmes rencontrés lors de la réduction des
données

Lors de la réduction des données, il arrive souvent que l’on tombe sur des problèmes inat-
tendus, tels qu’un astéroïdes traversant le champ observé, une rotation inopinée du télescope au
milieu des observations, une calibration vérolée... Pendant ma thèse j’ai réduit 6 cubes de 6 amas
de galaxies, et ai rencontré tousles problèmes détaillés ci-dessous :

MACS2214 : L’amas de galaxies MACS2214 se trouve très proche sur plan de l’écliptique (à 2
degrés précisément), il est donc plus probable d’observer le passage d’un astéroïde dans ce champ
que dans les autres présentés dans cette thèse. Les observations de cet amas s’étalent entre 2017 et
2019. Sur la première pose, on observe très clairement le passage d’un objet traversant le champ
pendant la pose. Le même phénomène a été observé dans les dernières poses de cet amas, prises en
2019. On observe un objet sur les 9 dernières poses, se déplaçant de pose en pose. Une fois les sa-
tellites localisés, il est nécessaire de les supprimer le plus proprement possible des données. Pour
cela on masque (à l’aide d’une ellipse) dans chaque sous-cube de chaque pose la zone contenant
l’astéroïde avant de combiner les poses pour créer le cube final. Les Figures 3.6 et 3.7 montrent
ces deux astéroïdes dans les 10 poses concernées.
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FIGURE 3.5 – Variance provenant d’une région vide du ciel pour MACS0940 avec
(orange) et sans (bleu) correction de correlation du bruit. L’augmentation de la va-
riance autour de 5890 Å correspond à la bande d’Optique Adaptative dans laquelle
les données sont beaucoup moins profondes (50 minutes seulement au lieu de 7/8eme

d’heures ailleurs).
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MACS0451 : En réduisant les données de l’amas MACS0451, j’ai constaté que 6 poses (2 blocs
d’observation) présentaient une rotation d’environ 6 degrés par rapport aux autres poses effec-
tuées la même nuit. Aucune rotation spécifique n’ayant été demandée pour ces observations, il
s’agit très probablement d’un dysfonctionnement au niveau du télescope ou de l’instrument. Pour
corriger cela il a été nécessaire d’ajouter manuellement un facteur de rotation mesurée entre les
deux groupes à 0.1 degré de précision dans les pixtables de chaque pose concernée avant de ré-
duire de nouveau les données (cf Figure 3.6)

SMACS2131 : Lors de la réduction du cube de SMACS2131, j’ai remarqué deux problèmes ma-
jeurs sur 9 poses (3 blocs d’observations). Le premier concernait les inter-stacks (liaisons entre les
IFU). Dans 9 poses, qui proviennes toutes de la même nuit d’observations, les inter-stacks étaient
beaucoup plus prononcés que d’ordinaire. De manière générale, un problème d’inter-stack indique
un problème de TRACE_TABLE, j’ai donc tenté une deuxième réduction avec la TRACE_TABLE de
la nuit précédente mais cela n’a pas suffi. De plus on observait des rayures étranges sur plu-
sieurs IFU dans ces 9 poses. Cela provient généralement de mauvaises calibrations (mauvaises
températures, trop éloignées en temps des observations). Cependant dans ce cas, les calibrations
choisies (BIAS et WAVECAL) étaient parfaitement accordées avec les poses de sciences en termes
de température et de date. J’ai donc réduit de nouveau ces 9 poses avec les calibrations de la nuit
précédentes les plus proches en température. Cela a permis de beaucoup réduire les problèmes
d’inter-stack. Cependant les rayures sont toujours présentes. Aucune solution n’ayant été trouvée
afin de corriger ces rayures, j’ai combiné les facteurs d’autocalibration mesurés sur les poses de la
nuit précédente, que j’ai appliqués aux 9 poses concernées.

SMACS2031 : Les observations de l’amas SMACS2031 ont été faites lors de l’installation de
MUSE au VLT. La correction d’illumination n’était pas encore utilisée, de même que l’autocali-
bration et la version 2 de la méthode ZAP. J’ai donc à nouveau intégralement réduit les données
afin d’obtenir un cube de qualité similaire aux autres amas. Le manque de pose d’illumination a
été comblé par l’application de l’autocalibration. En revanche, 1 pose sur les 33 présentait un pro-
blème global sur les valeurs de flux. Cette pose a donc été totalement rejetée de la réduction finale.
La nouvelle réduction de ces données a permis de réduire la variance (mesurée dans des régions
vides du champ) et de 30 %, ce résultat confirme l’importance des nouvelles étapes apportées au
processus de réduction des données.

3.3 Mesure des redshifts

Dans cette section, sera présentée la procédure complète permettant d’obtenir pour chaque
amas observé un catalogue de tous les objets détectés dans MUSE pour lesquels la mesure d’un
redshift spectroscopique est possible. Pour cela nous avons utilisé SOURCE_INSPECTOR, un ou-
til développé au CRAL, par Roland Bacon, permettant de visualiser dans son ensemble (images
MUSE, images HST, spectres) chaque source détectée dans le but de choisir le meilleur redshift. La
détection et l’extraction préalable des sources ont été effectuées avec l’outil CATALOG_BUILDER

développé également au CRAL par David Carton pendant la première partie de ma thèse et que
j’ai testé pour la première fois sur les amas présentés dans Richard et al. [2021]. La procédure
complète est résumée dans la Figure 3.9.
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6 °

FIGURE 3.6 – Gauche : Images blanche d’une pose de l’amas MACS0451. Les princi-
paux objets sont représentés en jaune. Les contours bleus représentent les même ob-
jets, détectés selon les même critères, sur la pose suivante du même amas, acquise la
même nuit. On observe une rotation de 6 degrés entre les deux poses (flèche rouge).
Droite : 9 poses individuelles de l’amas MACS2214. Les 9 poses, acquises successi-
vement, montrent la présence d’un satellite se déplaçant dans le champ (entouré en

bleu sur chaque pose).

FIGURE 3.7 – 2 poses MUSE différentes de l’amas MACS2214. La pose de gauche
montre la présence d’un astéroïde (entouré en bleu) que l’on n’observe pas dans les

autres poses (à droite).
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FIGURE 3.8 – Représentation du temps d’exposition finale (en heures) de MUSE pour
chaque amas. Le temps d’exposition peut varier à l’intérieur d’un cube pour les mo-

saïques (MACS1206, RXJ1347, A370 et A2744).
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3.3.1 Detection du continuum HST

Nous disposons pour chaque amas d’au moins une image du télescope spatial Hubble (HST)
permettant de détecter les objets à partir de leur emission en continuum. Le but étant de pou-
voir détecter des faibles et petites sources derrière les amas, qui peuvent être partiellement conta-
minées par une galaxie d’amas ou d’avant-plan, CATALOG_BUILDER produit une version dite
median-substracted de chaque image HST en soustrayant les images par un filtre médian de lar-
geur 1.5" ⇥ 1.5". Les images sont ensuite découpées pour ne conserver que la partie du champ
visible dans les cubes MUSE (cf Figure 3.8), puis combinées entre elles (combinaison pondérée
par la variance de chaque image) pour former une image de détection finale contenant l’informa-
tion combinée de tous les filtres HST. Cette procédure a déjà été utilisée dans plusieurs études, qui
cherchent à détecter des sources faibles à grand redshift dans les images des amas FF Atek et al.
2015, 2018a). Cette méthode a significativement amélioré la détection des sources d’arrière-plan
tout en conservant dans l’image de détection la composante centrale, plus brillante, des galaxies
d’amas, afin qu’elles aussi soient détectées et cataloguées. En revanche, elle a pour effet indési-
rable de réduire la surface de détection des sources brillantes étendues, ce qui a pour conséquence
de réduire le flux contenu dans les spectres extraits à partir de ces cartes de détection. Cependant,
ces sources possèdent suffisamment de flux (et donc un S/N assez grand) pour que cela ne per-
turbe pas la mesure du redshift spectroscopique à partir du spectre.
L’image de détection est ensuite donnée en entrée au code SEXTRACTOR [Bertin and Arnouts,
1996]. SEXTRACTOR est utilisé ici en mode dual afin de mesurer en même temps la photométrie de
chaque source dans chaque filtre HST disponible. Les paramètres choisis pour utiliser SEXTRAC-
TOR sont detect_minarea=10-15 et detect_thresh=1.2-1.5. Ces valeurs ont été optimisées pour
chaque amas afin de tenir compte de la variation de qualité d’observation et des tailles des pixels
des images HST (pouvant aller de 0.03" à 0.06" selon la réduction des données).
La photométrie mesurée par SEXTRACTOR dans chaque bande est combinée pour former un ca-
talogue photométrique des sources HST. Dans la suite, les sources détectées sur HST seront nom-
mées PRIOR. SEXTRACTOR produit également une carte de détection et un numéro (ID) est attribué
à chaque source. Les sources ainsi détectées seront désignées par la suite P* avec * l’ID correspon-
dant.
Lors du processus de détection, SEXTRACTOR a tendance à découper les sources étendues (ga-
laxies spirales, grands arcs ou sources très grumeleuses) en plusieurs détections contigües. Lorsque
de multiples détections concernent un même objet, les morceaux correspondant de la carte de seg-
mentation sont combinés entre eux, et le spectre de l’objet extrait à nouveau. La position finale de
ces objets correspond alors au barycentre de la nouvelle zone de détection combinée.

3.3.2 Detection des raies d’émission

Indépendamment des sources détectées sur HST, CATALOG_BUILDER produit un catalogue de
sources présentant des raies d’émission identifiées directement dans le cube MUSE grâce à l’outil
MUSELET inclus dans la librairie python MPDAF (Piqueras et al. 2019). MUSELET créée un cube en
pseudo bande étroite (NB pour Narrow Band en anglais) en remplaçant chaque plan en longueur
d’onde du cube par une image NB soustraite du continuum. Pour générer ces images NB, on fait
la moyenne du flux dans 5 tranches en longueur d’onde (moyenne pondérée), la tranche originale
et les 4 plus proches (2 de chaque coté). On utilise une fonction de pondération gaussienne avec
une FWHM fixe correspondant à 150 kms�1 pour une détection à 7000 Å. Cette pondération amé-
liore le rapport signal sur bruit au centre d’une raie d’émission typique de FWHM=150 km s�1.
Le continuum à soustraire est estimé en mesurant la moyenne des données (moyenne pondérée
par l’inverse de la variance) du cube sur 2 tranches (larges de 25 Å chacune) de chaque coté de la
tranche considérée.
On applique ensuite SEXTRACTOR sur chaque image NB produite pour détecter de potentielles
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raies d’émission à chaque longueur d’onde du cube. Comme on s’attend à détecter des objets
présentant une émission diffuse, spécialement pour les émetteurs Lyman-a, les paramètres SEX-
TRACTOR sont adaptés (detect_minarea=12 pixels ; detect_thresh=1.2). De plus, on ajoute un
filtre de lissage spatial (filtre tophat de 5⇥5 pixel avec FWHM=0"8) afin de mieux identifier les
objets. Avec cette méthode, chaque raie est détectée dans plusieurs tranches de longueur d’onde
adjacentes ; MUSELET va alors automatiquement combiner ces différents plans pour produire une
liste finale de potentielles raies individuelles. On masque volontairement 3 régions en longueur
d’onde dans le cube (larges de 4 Å chacune) correspondant aux plus brillantes raies du ciel à 5577
et 6300 Å ainsi qu’à la plus forte raie de Raman à 6825 Å. Les raies d’émission spatialement co-
hérentes, c’est-à-dire toutes détectées dans une même ouverture correspondant à la largeur du
seeing du cube, sont regroupées en une seule source MUSELET. Un premier redshift automatique
est estimé à partir du jeu de raies d’émission détectées, cette mesure se base sur les raies détec-
tées et une liste de raies d’émission brillantes. Certaines observations étant plus anciennes, tous
les cubes n’ont pas été traités avec la même version de MPDAF. Le amas Abell 2744, Abell 370,
MACS1206, MACS0416S ont été traités avec la version v2.0 de MPDAF tous les autres amas avec
la version v3.1, qui comprend principalement deux améliorations au niveau de la combinaison
des sources et de la pondération des images NB. On obtient ainsi avec MUSELET un catalogue de
sources détectées uniquement sur la base de leurs raies d’émission. Ces objets vont être inspectés
indépendamment des sources détectées par leur émission en continuum et fusionnées si les objets
détectés sont les mêmes.

3.3.3 Estimation de la PSF

Pour extraire correctement dans le cube des données, les spectres des sources détectées à partir
des images HST, une estimation réaliste de la PSF est nécessaire ; on va appliquer un produit de
convolution entre la surface des détections sur les images HST et la PSF de MUSE afin de mesurer
la surface dans laquelle extraire le spectre dans le cube. La PSF variant en fonction de la longueur
d’onde, nous avons suivi la méthode décrite dans Bacon et al. [2017] pour les champs profonds de
MUSE. A partir du cube MUSE, on produit des images "pseudo-HST", en mesurant la moyenne
du flux compris dans la zone en longueur d’onde correspondant aux 3 filtres HST qui recouvrent
la couverture spectrale de MUSE. On construit ensuite des images "pseudo-MUSE" à partir de
ces trois filtres HST (en rapportant l’échantillonnage spatial à celui de MUSE). Ces images sont
combinées avec une PSF Moffat Moffat [1969] à b = 2.5 fixé, puis soustraites aux images "pseudo-
HST". La FWHM de fonction de Moffat est optimisée en minimisant les résidus dans l’espace de
Fourier. La dépendance en longueur d’onde de la PSF est ensuite ajustée à partir de la relation :

FWHM(l) = C (l � l0) + FWHM(l0) . (3.1)

Le coefficient C de cette relation dépend de l’utilisation ou non de l’optique adaptative lors de
l’acquisition des données. Nous avons mesuré dans les cubes des valeurs variant de �1.9 ⇥ 10�5

à �3.6 ⇥ 10�5 arcsecondes Å�1, similaires à celles mesurées dans les champs profonds de MUSE
(Bacon et al. 2017) et MUSE-Wide (Urrutia et al. 2019). La valeur de FWHM de la PSF ainsi mesurée
à 7000 Å est donnée dans la Table 3.2. De manière générale, les données ont été acquises dans de
très bonnes conditions d’observation (seeing) produisant des PSF avec 0.55 < FWHM7000 < 0.65".
La seule exception est SMACS2031 (FWHM7000=0.79") qui a été observé au moment de l’installa-
tion de MUSE au VLT.

3.3.4 Extraction spectrale

Pour mesurer le redshift de chaque source détectée, il est nécessaire d’extraire le spectre le
plus propre possible. Afin d’optimiser la qualité du spectre extrait, nous avons suivi la procédure
suivante :
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— Une image de pondération est créée pour chaque source, basée sur la distribution en flux
et la carte de détection produite lors de la phase de détection des sources. Dans les cas
des sources PRIOR, la distribution de flux utilisée provient de la combinaison de toutes les
images HST et la PSF MUSE est appliquée à la carte de pondération. Afin de tenir compte
de la variation en longueur d’onde de la PSF, les images de pondération sont produites
pour chaque source dans dix plans en longueur d’onde différentes (i.e. à intervalle régulier
espacé de ⇠ 500 Å) et interpolées avec le cube. Dans le cas des sources MUSELET, la carte
de segmentation utilisée est celle de la plus brillante détection.

— Le spectre pondéré est produit suivant l’algorithme d’extraction présenté dans Horne [1986] :

F(l) =

Â
x,y

Cx,y,l Wx,y,l /Vx,y,l

Â
x,y

W2
x,y,l/Vx,y,l

, (3.2)

où Cx,y,l et Vx,y,l correspondent respectivement au flux du pixel et sa variance associée à
une position spécifique du cube, et Wx,y,l est le cube pondéré.

— On estime le spectre de l’environnement local autour de chaque source. Pour cela on moyenne
les spectres provenant des pixels MUSE qui entourent chaque détection. Cette estimation
permet de soustraire les spectres des potentielles contaminations provenant de sources
brillantes, telles que des étoiles brillantes ou des galaxies d’amas, ainsi que de possibles
systématiques persistantes malgré la réduction des données.

— On définit les pixels contenant de l’émission du ciel, et de la lumière intra-amas, en appli-
quant à la carte de pondération HST une convolution par la PSF MUSE. A partir de cela,
les 50% des pixels les plus sombres sont considérés comme des pixels du ciel.

— Quatre spectres différents sont produits pour chaque source : deux spectres pondérés,
avec et sans soustraction de ciel, et deux spectres non pondérés avec et sans soustrac-
tion de ciel. Le spectre pondéré avec soustraction du ciel représente, dans la plupart des
cas, le spectre optimal pour la mesure des redshifts, à l’exception des galaxies d’amas très
brillantes, pour lesquelles le spectre non pondéré, sans soustraction de ciel, procurera une
précision spectro-photométrique supérieure.

3.3.5 Inspection des sources

Afin de déterminer le meilleur redshift de chaque source, nous avons adopté un mesure semi-
automatique, proche de celle utilisée pour produire le catalogue de redshifts du MUSE Ultra Deep
Field Survey (UDF) [Inami et al., 2017]. On utilise le code MARZ [Hinton, 2016], qui cherche pour
chaque source la meilleure solution en redshift possible à partir d’une liste de raies d’émission
et d’absorption prédéfinie. Le jeu de raies utilisé ici est décrit dans l’appendice B de Inami et al.
[2017]. Ils ont inclus à la fois une variété de spectres stellaires de Baldry et al. [2014] et un grand jeu
de spectres MUSE provenant de champs vides [Bacon et al., 2015, 2017]. Chaque source (PRIOR et
MUSELET) sélectionnée au dessus d’un certain seuil en S/N a été inspectée individuellement par
au moins trois personnes. La sélection des objets PRIOR à inspecter varie d’un amas à l’autre en
fonction de la profondeur des observations MUSE selon la formule : F814WAB<25+1.25 log(T/2.0),
avec T le temps d’exposition maximale du champ MUSE en heures. Cela permet de ne pas avoir
à inspecter les sources avec trop peu de S/N pour mesurer un redshift. Cela correspond à un S/N
typique median de ⇠1.5 par pixel. Cependant, si une de ces sources présente des raies d’émission,
elle sera inspectée parmi les sources MUSELET. Appliquer un seuil en S/N sur les sources PRIOR

ne devrait donc pas nous faire perdre de source avec un potentiel redshift mesurable. Toutes les
sources MUSELET sont inspectées.
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Pour inspecter chaque source en détail, nous avons utilisé une interface graphique développée
par Roland Bacon au CRAL au sein de la collaboration MUSE (Bacon et al. in prep.) SOURCE_INSPECTOR.
Cette interface permet à l’utilisateur de visualiser simultanément les images HST et MUSE, ainsi
que le spectre et les différentes propositions de redshift de MARZ. SOURCE_INSPECTOR permet
de naviguer facilement d’une source à une autre dans le catalogue, afin de vérifier d’éventuelles
contaminations par d’autres objets. La version originale de SOURCE_INSPECTOR a été modifiée
pour s’adapter aux observations d’amas de galaxies. J’ai participé à l’inspection de 14 amas sur
17, et j’ai construit les catalogues (avec CATALOG_BUILDER) de 8 d’entre eux)

On inspecte les informations suivantes pour chaque source :
• Redshift spectroscopique et niveau de confiance attribué. L’utilisateur peut choisir une so-

lution proposée par MARZ ou bien entrer une valeur manuellement. Quand un redshift est
mesuré, l’utilisateur choisit un niveau de confiance attribué à ce redshift (noté zcon f ), entre
1 et 3.
— zcon f = 1 : le redshift mesuré est basé sur une seule raie d’émission à faible S/N ou bien

très ambiguë ou encore plusieurs faibles raies d’absorption. Ces sources seront conser-
vées dans le catalogue final mais ne seront pas utilisées dans les différents analyses.

— zcon f = 2 : redshift basé sur une seule raie d’émission à grand S/N ou plusieurs raies
d’absorption. Un zcon f = 2 peut aussi être attribué à une source pour laquelle on aurait
initialement choisi un zcon f = 1 mais dont le redshift aurait été confirmé par le modèle
d’amas et qui ferait partie d’un système multiple.

— zcon f = 3 : redshift basé sur plusieurs raies d’émission ou d’absorption très claires, ou
bien une seule raie d’émission à grand S/N, associée à des informations permettant de
l’identifier clairement (asymétrie du profil pour les raies Lyman-a par exemple).

• L’association entre les sources PRIOR et MUSELET : beaucoup de sources présentant une
émission continuum et des raies d’émission sont détectées deux fois, dans le catalogue de
PRIOR et par MUSELET. On associe donc deux sources quand les détections PRIOR et MU-
SELET correspondent au même objet. Dans ce cas on ne gardera que la source extraite à
partir de la détection PRIOR lors de la construction du catalogue final.

• La fusion de plusieurs sources : les galaxies les plus étendues ou bien les grands arcs ont
tendance à être détectés en plusieurs petits morceaux par SEXTRACTOR. On associe donc
les PRIOR entre eux lorsque plusieurs détections proviennent du même objet. Le spectre
sera ensuite à nouveau extrait à partir d’une nouvelle carte de segmentation, résultat de la
fusion des détections associées.

• Défauts et artefacts : les artefacts (résidus de rayons cosmiques, résidus de soustraction de
ciel) sont retirés du catalogue.

Ensuite, une réconciliation est organisée, rassemblant toutes les personnes ayant inspecté les
mêmes sources. Chaque cas pour lequel les trois (ou plus) inspecteurs n’ont pas été d’accord est
discuté et une solution est trouvée pour chaque objet. On obtient alors un premier catalogue de
redshifts. La Figure 3.10 présente un exemple de l’interface de SOURCE_INSPECTOR pour une ga-
laxie de l’amas MACS0451.

3.3.6 Traitement des images multiples

Chaque source avec un redshift mesuré (quelle que soit la valeur du paramètre zcon f ) est in-
gérée dans le modèle de masse LENSTOOL de l’amas (premier modèle estimé à partir de systèmes
multiples très brillants identifiés en amont de la campagne de redshifts). Lorsqu’une source est pré-
dite multiple par le modèle (au redshift indiqué dans le catalogue), on vérifie que les autres images
prédites ont bien été détectées dans le catalogue avec le bon redshift. Le cas échéant on peut aug-
menter le paramètre zcon f de ces sources. On s’attend à retrouver précisément les mêmes raies
dans toutes les images multiples d’un même objet. Lorsque le modèle prédit une image multiple
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FIGURE 3.10 – Interface graphique de SOURCE INSPECTOR (Bacon et al., in prep)
utilisée lors de l’inspection des sources.

à une position (à la précision du modèle près, généralement de 0.5 � 0.9") où aucune source avec
le même redshift n’est détectée, deux solutions sont étudiées : soit il s’agit d’une très faible image
multiple non détectée par CATALOG_BUILDER. On ajoutera alors cette source en tant qu’extraction
extérieure (sources notées X dans le catalogue finale). Sinon, on va étudier la possibilité que le red-
shift de la source est mauvais et prédire à nouveau les positions des images multiples à d’autres
redshifts. La plupart des ambiguïtés de redshift se limitent aux sources émettant des raies Lyman-a
ou [O II] ; dans ce cas, les configurations d’images multiples prédites entre z ⇠ 0.5–1.5 et z ⇠ 3–7
sont suffisamment différentes pour pouvoir discriminer quelle raie est réellement observée. Si tel
est le cas on modifie alors le redshift de l’objet dans le catalogue et pour toutes les autres images
de ce système multiple. Le modèle d’amas nous a permis de corriger un très petit nombre de red-
shifts erronés (moins de trois images par amas en moyenne), mais a permis d’augmenter le niveau
de confiance du redshift de beaucoup de sources. Une fois plusieurs systèmes multiples confir-
més, le modèle de masse est de nouveau optimisé avec ces nouveaux systèmes multiples comme
contrainte. Le nouveau modèle étant encore plus précis que l’ancien, cela nous permet de prédire
à nouveau les images multiples des sources restantes. Ce processus permet d’ajouter en moyenne
cinq à dix images au catalogue (extractions externes). Lorsqu’une source, avec zcon f = 1 donc
une émission assez faible, prédit une ou plusieurs images multiples non détectées, on peut expli-
quer le manque de détection de différentes manières : 1) l’image multiple en question est moins
amplifiée donc encore plus difficile à détecter, 2) l’image prédite est fortement contaminée par
une galaxie d’amas brillante ou une source en avant de l’amas ou 3) les images multiples sont
situées en dehors du champ de vue de MUSE. A l’inverse si une contre-image brillante et isolée
est prédite mais non détectée pour un source avec un redshift à zcon f = 1, alors l’objet sera retiré
du catalogue. Une fois les systèmes multiples identifiés, on ajoute le nom de l’image multiple au
catalogue.

3.3.7 Croisements avec les catalogues précédents

Certains amas inclus dans notre échantillon avaient déjà fait l’objet d’une ou plusieurs études
détaillées comme la nôtre. Nous avons donc croisé nos catalogues avec les catalogues déjà publiés
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Cluster Nz zmin–zmax z < zmin zmin < z < zmax zmax < z < 1.5 1.5 < z < 2.9 z > 2.9
A2744 506 (471) 0.280–0.340 28 (28) 158 (153) 115 (113) 29 (23) 176 (154)
A370 572 (546) 0.340–0.410 62 (60) 244 (227) 148 (144) 20 (17) 98 (98)

MACS0257 215 (183) 0.300–0.345 8 (8) 94 (85) 28 (25) 4 (3) 81 (62)
MACS0329 147 (107) 0.430–0.470 18 (14) 68 (55) 20 (16) 4 (4) 37 (18)
MACS0416 523 (421) 0.380–0.420 26 (20) 176 (147) 78 (65) 71 (50) 172 (139)
MACS0451 (187176) 0.4�0.455 12(11) 87(80) 31(30) 12(10) 45(45)
MACS0520 172(153) 0.25�0.35 12(12) 83(73) 26(21) 16(14) 35(33)

BULLET 130 (105) 0.250–0.330 20 (19) 63 (55) 26 (15) 4 (2) 17 (14)
MACS0940 216 (175) 0.320–0.355 8 (8) 67 (61) 53 (44) 3 (2) 85 (60)
MACS1206 442 (415) 0.405–0.460 22 (20) 186 (171) 119 (116) 24 (21) 91 (87)

RXJ1347 542 (450) 0.420–0.485 77 (69) 152 (138) 107 (97) 24 (17) 182 (129)
SMACS2031 158 (138) 0.325–0.360 13 (11) 60 (57) 19 (17) 4 (4) 62 (49)
SMACS2131 187 (157) 0.410–0.480 18 (16) 92 (76) 33 (30) 6 (3) 38 (32)

A2390 108(92) 0.21�0.26 11(10) 46(38) 29(29) 4(1) 18(14)
MACS2214 189 (159) 0.480–0.520 21 (17) 81 (71) 34 (32) 8 (2) 45 (37)

AS1063 224(176) 0.31�0.375 11(7) 107(98) 37(33) 6(2) 63(36)
A2667 108(96) 0.2�0.26 4(3) 49(46) 23(21) 8(2) 24(24)
Total 4626 (4020) – 371 (333) 1813 (1631) 926 (848) 247 (177) 1269 (1031)

TABLE 3.3 – Résumé de tous les redshifts spectroscopiques mesurés. Pour chaque
amas sont donnés le nombre total de redshifts mesurés ainsi que le nombre de redshifts
par catégories de sources : source d’avant-plan, galaxies d’amas, galaxies d’arrière-
plan. Les limites en redshift des amas sont définies à partir des distributions en vitesse
et données zmin � zmax. Les nombres affichés en gras concernent les sources avec un

redshift mesuré avec zcon f > 1

de 7 amas.
A370 et A2744 : Une première version des catalogues de redshifts avaient été publiée, sur la base
des mêmes observations et détections, mais à partir d’une version moins détaillée de la réduction
de données et du processus d’analyse, dans Mahler et al. [2018] pour Abell 2744 et dans Lagat-
tuta et al. [2019] pour Abell 370 (par l’équipe du GTO MUSE). Les deux catalogues avaient déjà
été croisés avec les résultats du programme GLASS (Schmidt et al. 2014, Treu et al. 2015). De-
puis ces deux études nous avons réduit de nouveau les données avec les dernières améliorations
incluses dans la réduction de données MUSE (autocalibration, masque des inter-stacks, réévalua-
tion de la variance). De plus nous avons détecté une nouvelle fois les sources à raies d’émission
avec la dernière version de MUSELET. Nous avons réexaminé toutes les sources avec un redshift
à faible confiance (zcon f = 1 ou 2) et rejeté au final 18 sources. Nous avons aussi corrigé le red-
shift de 9 sources (faibles émetteurs [O II] ou Lyman-a ou bien sources dans le "désert en redshift
de MUSE" (zone en redshift pour laquelle très peu de raies d’émission sont détectables par MUSE))

SMACS2031 : Un premier catalogue de redshifts, mesuré sur le premier cube de SMACS2031,
est présenté dans Richard et al. [2015]. Au vue de l’amélioration significative de la réduction des
données depuis l’installation de MUSE, ainsi que de la méthode de détection et d’identification
automatique des sources, nous avons décidé de reprendre complètement le catalogue de cet amas
à zéro après re-réduction des données. Finalement trois nouveaux systèmes multiples ont été dé-
couverts (neuf images en tout) et deux contre-images de systèmes pré-existants ont été détectées.
Un redshift publié a dû être corrigé.

MACS0416 : Une première analyse de l’amas MACS0416 est présentée dans Caminha et al.
[2017a] ainsi qu’un catalogue de redshifts provenant du programme CLASH par Balestra et al.
[2016]. Ces données incluent toutes les observations du champ Sud de l’amas (MACS0416S, pro-
gramme ID 094.A-0525) mais seulement la partie GTO des observations du pointé Nord (MACS0416N,
programme ID 094.A-0115). Etant donné que les deux pointés MUSE sont disjoints, nous avons



90 Chapitre 3. Observation des amas de galaxies

traité les deux pointés en deux catalogues distincts (mais un seul modèle d’amas). Dans la par-
tie Sud, nous avons de légères différences en redshift pour 5 sources en commun (avec une faible
confiance attribuée aux redshifts, zcon f = 1). Un émetteur Lyman-a (CLASHVLTJ041608.03-240528.1
at z = 4.848) n’a pas été détecté par muselet dans notre catalogue, mais a été confirmé visuelle-
ment à partir du cube NB (zcon f = 1). Nous avons identifié neuf systèmes multiples supplé-
mentaires, produisant au total vingt-deux images qui n’étaient pas incluses dans les précédents
modèles publiés. Dans la partie Nord du champ, les données MUSE utilisées dans notre analyse
sont donc plus profondes que les données acquises par le GTO, puisque nous avons inclus sept
heures d’observations provenant d’un autre programme. Nous n’avons découvert aucun désac-
cord dans les sources que nous avons en commun avec le précédent catalogue de Caminha et al.
[2017a]. Vanzella et al. [2020b] présente une source à redshift z = 6.63 qui a également été iden-
tifiée à ce redshift dans notre catalogue. Les nouvelles données plus profondes nous ont permis
de détecter quinze nouveaux systèmes multiples et trente-trois images, dont onze systèmes sont
constitués de faibles émetteurs Lyman-a. Une autre équipe étudiant cet amas a soumis leur papier
seulement quelques jours avant nous. Vanzella et al. [2020a] y présentent une analyse détaillée de
l’amas MACS0416 (incluant toutes les données MUSE disponibles, comme nous). Ils y ont détecté
les contre-images de six systèmes dans la partie nord, qui n’étaient originellement pas inclus dans
notre catalogue. Nous avons confirmé ces détections et ajouté ces sources au catalogue. De plus,
ils ont détecté un systèmes de trois images, présent à la fois dans les deux pointés, que nous avons
également ajouté à notre catalogue. Enfin nous avons détecté seize systèmes multiples de plus,
non inclus dans Vanzella et al. [2020a], pour lesquels un redshift spectroscopique est défini. Sept
de ces systèmes sont détectés dans la partie nord de l’amas. Finalement, comme pour les amas
A370 et A2744, nous avons croisé nos catalogues avec le catalogue de GLASS publié par [Hoag
et al., 2016], et n’avons trouvé aucune différence en redshift.

MACS1206 : Caminha et al. [2017b] a présenté une analyse des même données MUSE que
nous avons utilisé ici. Leur catalogue spectroscopique n’étant pas encore public, nous n’avons pu
croiser le nôtre qu’avec leur liste d’images multiples . Nous avons retrouvé tous les systèmes pos-
sédant un redshift spectroscopique utilisé dans leur modèle d’amas. De plus nous avons identifié
huit nouveaux systèmes multiples (21 images au total). Ces 21 images sont en grande majorité des
émetteurs Lyman-a diffus ou étendus, détectés uniquement par MUSELET. Ces redshifts ont été
confirmés par le modèle de masse.

RXJ1347 : Caminha et al. [2019b] présente une analyse de précédentes observations de l’amas
RXJ1347, restreintes au quadrant supérieur gauche de la mosaïque, acquises avec MUSE dans
le mode WFM-NOAO-N. Nous avons comparé notre catalogue avec leur catalogue public ainsi
qu’avec les contraintes utilisées dans leur modèle de masse, basé sur huit systèmes d’images mul-
tiples, dont seulement quatre ont un redshift systémique. Toutes les sources publiées ont également
été détectées dans notre catalogue et nous n’avons notifié aucune incohérence en redshift. L’analyse
de la mosaïque complète de cet amas nous a permis d’accroître substantiellement le nombre de
redshifts spectroscopiques et de systèmes multiples, nous avons identifié 25 nouveaux systèmes
multiples produisant au total 119 images. Enfin, aucune incohérence en redshift n’a été détectée
avec le catalogue de GLASS.

MACS0329 : Caminha et al. [2019b] présente une analyse du même jeu de données MUSE
sur l’amas MACS0329. Après comparaison des deux catalogues de redshifts, nous avons identifié
une source à z = 2.919 présentant une émission Lyman-a diffuse que nous n’avions pas détectée
avec MUSELET. Nous avons confirmé grâce au modèle de masse qu’il s’agit d’un système multiple
associé à une source de notre catalogue M129. Cependant leurs prédictions sont trop incertaines
pour être incluses comme contraintes dans le modèle d’amas. De plus, nous avons identifié deux
paires d’images multiples (émetteur Lyman-a) incluses dans notre modèle de masse, qui n’avait
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FIGURE 3.11 – Exemple d’ajustement de raies effectué avec PYPLATEFIT. La ligne
bleu représente l’ajustement du continuum et les lignes rouges les raies d’émission

mesurées.

pas été utilisées comme contrainte dans le modèle de Caminha et al. [2019b]. Dans les deux cas,
une image du système avait été détectée dans les deux catalogues. Nous avons également identifié
11 émetteurs Lyman-a (avec zcon f = 1) non détectés dans leur catalogue (sans prédiction d’image
multiple) ainsi qu’un émetteur [O II] (zcon f = 3) à z = 0.963.

AS1063 : Un premier catalogue de redshifts avait été publié par Karman et al. [2017]. Le nou-
veau catalogue, basé sur les mêmes données mais une nouvelle réduction, contient 6 nouveaux
systèmes multiples produisant en tout 18 images.

A2390 et A2667 : Ces deux amas ont déjà été publié par de La Vieuville et al. [2019b]. La
nouvelle réduction des données a permis d’identifier 3 nouveaux systèmes (produisant 8 images)
dans A2390 et 3 nouveaux systèmes (produisant 5 images) dans A2667.

3.3.8 Analyse spectrale

En fonction des sources, l’origine physique des schémas spectraux ayant permis la mesure des
redshifts est très différente selon qu’il s’agit de raies d’émission nébulaires (He II, [O II], [O III], C IV,
C III]...), de la raie Lyman-a, de raies d’absorption de l’ISM (Si II, C I...) ou des raies d’absorption
K, H et Ca pour les galaxies d’amas. Tous ces redshifts, en plus de ceux manuellement ajustés, ne
procurent donc pas une mesure et un précision uniforme du redshift des sources. De plus, aucune
incertitude sur le redshift n’est fournie par MARZ. Afin de choisir, le cas échéant, le redshift le plus
pertinent et obtenir un bonne estimation de l’erreur sur celui-ci, nous avons utilisé l’outil python
PYPLATEFIT, développé pour les champs profonds de MUSE (Bacon et al. in prep.). Nous avons
appliqué PYPLATEFIT sur les spectres avec soustraction de ciel et pondération produits par CATA-
LOG_BUILDER. PYPLATEFIT est une version simplifiée en python de l’outil IDL original PLATEFIT

developpé par Tremonti et al. [2004] et Brinchmann et al. [2004] pour le projet SDSS. PYPLATEFIT

réalise un ajustement global du continuum du spectre et ajuste ensuite les raies d’émission avec
un modèle Gaussien (ou Gaussien asymétrique pour la raie Lyman-a). De multiples redshifts sont
ainsi estimés pour chaque famille de raies (nébulaires, Balmer, Lyman-a, raies d’absorption de
l’ISM...). Les ajustements de raies sont exécutés grâce au module python LMFIT. Les meilleures va-
leurs et erreurs sur les redshifts et les paramètres des raies (flux, S/N, largeurs équivalentes) sont
mesurées grâce à la technique du bootstrap.
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3.4 Construction des modèles d’amas

Pour être en mesure d’estimer les paramètres intrinsèques des galaxies, nous devons dans un
premier temps mesurer et corriger l’effet de lentille gravitationnelle subi par chaque source située
derrière l’amas. A cette fin, nous devons estimer à la fois le facteur d’amplification et la défor-
mation morphologique subie. Dans ce but, nous avons construit pour chaque amas un modèle
paramétrique de la distribution de masse grâce à l’outil LENSTOOL (présenté dans la Section 2.3).
Le grand nombre d’images multiples identifiées dans les catalogues, nous avons pu construire
pour chaque amas un modèle de masse très précis.

3.4.1 Paramétrisation des modèles

Afin de réduire les incertitudes des modèles de masses, seuls les systèmes multiples avec un
redshift avec zcon f > 1 ont été utilisés pour l’optimisation des paramètres. Pour chaque amas, ont
été inclus au maximum trois larges (de l’ordre de grandeur de l’amas, r ⇠ 500 � 1000 kpc) profils
dPIE (pour double Pseudo Isothermal Elliptical en anglais) modélisant la distribution moyenne de
matière noire dans l’amas. De plus, un profil dPIE a été assigné à chaque galaxie d’amas identi-
fiée, représentant les sous-structures de l’amas à l’échelle des galaxies. Le rayon de coupure des
composantes de matière noire a été fixé à 1 Mpc (e.g. Limousin et al. 2007), puisque ce paramètre
n’est généralement pas contraint par le strong lensing. Les autres paramètres varient librement. Les
potentiels de masse, représentant les galaxies d’amas à l’échelle individuelle, sont sélectionnées à
partir de la séquence rouge de l’amas (voir Section 2.3), identifiée par un diagramme couleur-
magnitude obtenu à partir des images HST disponibles. Pour les nouveaux modèles d’amas,
les galaxies ont été sélectionnées à partir de diagrammes couleur-magnitude F606W-F814W vs
F160W, jusqu’à 0.01 L⇤, où L⇤ est la luminosité caractéristique au redshift de l’amas, estimée à par-
tir de la fonction de luminosité de Lin et al. [2006]. Les galaxies ainsi sélectionnés, présentes dans
les catalogues de redshift MUSE; ont été toutes vérifiées. Pour réduire le nombre de paramètres
libres du modèle (et donc accélérer l’optimisation), les paramètres morphologiques des poten-
tiels de ces galaxies (position xc, yc, ellipticité e et angle q) sont supposés suivre la forme de leur
distribution de lumière et on utilise aussi les relations d’échelle suivantes :

rcore = 0.15 kpc, rcut = r⇤cut

⇣ L

L⇤

⌘1/2
, s0 = s⇤

0

⇣ L

L⇤

⌘1/4
(3.3)

Cette relation, provenant de Faber and Jackson [1976], utilise les relations entre les galaxies ellip-
tiques et fait l’hypothèse d’un rapport de masse sur lumière constant entre les galaxies. Les mo-
dèles sont construits selon un processus itératif. Dans un premier temps, un seul potentiel dPIE est
utilisé pour modéliser la composante principale de matière noire, avec seulement quelques sys-
tèmes multiples (les plus brillants) comme contraintes. Les autres systèmes multiples sont succes-
sivement testés puis ajoutés comme contraintes et un deuxième (et dans certains cas un troisième)
potentiel dPIE est ajouté, quand celui-ci montre un effet important sur le modèle, en réduisant
la rms finale rmsmodel. Puisque dans la plupart des cas, les galaxies d’amas suivent les relations
d’échelle présentées dans l’équation 3.3, nous n’optimisons pas la masse de chaque potentiel ga-
lactique individuellement, mais seulement les paramètres de la relation d’échelle. Cependant dans
certains cas, nous sortons une galaxie de cette relation d’échelles pour optimiser tout ou partie de
ses paramètres indépendamment. Tel est le cas par exemple des BCG (Brigth Center Galaxy), qui
sont connues pour ne pas suivre nécessairement les relations d’échelle des galaxies elliptiques
et impacter fortement les modéles de masse ; ou encore des galaxies d’amas extrêmement proches
d’une ou plusieurs images multiples (<⇠ 5 ”) et qui influencent localement la position des images
multiples (et produisent dans certains cas un effet de galaxy-galaxy lensing). En outre, certains ob-
jets situés devant ou derrière l’amas, produisant localement un effet de lentille gravitationnelle
observable sur au moins un système multiple, sont ajoutés au modèle en dehors de la relation
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d’échelle (s⇤
0 , r⇤cut). Enfin, dans les amas les plus complexes (A370, MACS1206, RXJ1347), un po-

tentiel de cisaillement extérieur a été ajouté, modélisant ainsi l’effet (non-négligeable dans ces trois
cas) indirect de l’environnement proche. Ces potentiels appliquent un cisaillement gext à un angle
Fext uniforme dans tout le champ, et n’ajoutent aucune masse au modèle (Mahler et al. 2018 et
Lagattuta et al. 2019)

3.4.2 Modèles d’amas finaux

La Table 3.4 résume, pour chaque amas, le nombre de contraintes utilisées (systèmes et images)
ainsi que la rms finale du modèle. La liste complète des images multiples de chaque amas, et les
paramètres finaux de chaque modèle sont présentés en annexe. Les modèles présentés ici sont
parmi les mieux contraints (en nombre d’images multiples) qui existent. En effet un tel niveau de
contraintes n’existe que pour les amas du programme FF qui ont des données HST extrêmement
profondes (dont font partie A2744, MACS1206, MACS0416 et AS1063). Cependant, dans notre
cas, grâce aux données MUSE, plusieurs amas avec des données HST très peu profondes sont très
bien contraints. Par exemple, l’amas MACS0257 de notre échantillon comprend 25 systèmes mul-
tiples produisant 81 images, détectées dans un seul champ MUSE d’1 arcminute2. Ces contraintes
sont complètement dominées par les émetteurs Lyman-a, très faibles, donc difficiles à identifier
dans HST, mais facilement révélées dans les données MUSE. Une telle quantité de contraintes
permet de mesurer avec précision le profil de masse des amas, avec une erreur statistique typique
inférieure à 1% (e.g. Jauzac et al. 2014, Caminha et al. 2019a). L’amélioration des modèles, entre
les précédents et les modèles finaux obtenus grâce aux données MUSE, est typiquement d’un fac-
teur 5 en rms (e.g. Richard et al. 2015). Ces nouveaux modèles extrêmement contraints, peuvent
avoir beaucoup d’applications différentes ; ils permettent par exemple de tester différentes para-
métrisations des modèles de masse ou bien d’étudier les effets de ligne de visée, toujours dans le
but de réduire encore les rms et les systématiques des modèles. Plusieurs de ces effets sont discu-
tés pour les amas A2744 et A370 dans Mahler et al. [2018] et Lagattuta et al. [2019] respective-
ment. Une piste pour améliorer la rms finale des modèles est la combinaison de modèles de masse
paramétriques et non-paramétriques (à partir de grilles) en utilisant une approche perturbative
(Beauchesne et al. 2021).

3.5 Echantillon final

3.5.1 Distribution en redshifts

L’échantillon final de redshifts spectroscopiques pour les 17 amas contient plus de 4600 sources
avec un zcon f > 1 (galaxies ou étoiles d’avant-plan, galaxies d’amas ou bien objets situé der-
rière l’amas, à plus grand redshift). Les galaxies d’amas dominent très largement la distribution
en redshifts, représentant ⇠ 40% de l’échantillon total. La Figure 3.13 représente la distribution to-
tale en redshifts des sources. La figure de gauche représente la distribution en redshifts des sources
uniques (une seule par système multiple) avec un redshift à zcon f > 1. Le panneau de droite
montre la distribution des objets détectés uniquement par MUSELET (sans émission de continuum).
Ces histogrammes font apparaître plusieurs schémas dans les données, produits soit par les ca-
ractéristiques des observations avec MUSE, soit intrinsèques à l’échantillon. Les 17 amas étudiés
étant tous situés dans un intervalle plutôt étroit en redshifts, on observe un pic proéminent de va-
leurs autour de z = 0.4 qui représente la sur-densité de galaxies d’amas. De la même manière, on
observe que les images multiples commencent à représenter une partie significative des sources
à partir de z > 1.8 (37% des sources). De plus le "désert en redshift de MUSE" (1.5< z <2.9) est
clairement visible, avec un déficit en redshift et principalement pour les sources MUSELET. Finale-
ment, la distribution en redshift à z > 2.9 est dominée par les émetteurs Lyman-a, qui sont plus



94 Chapitre 3. Observation des amas de galaxies

FIGURE 3.12 – Positions des sources possédant un redshift spectroscopique, repré-
sentées sur une image couleur HST (F606W-F814W-F160W). Le Nord est en haut et
l’Est à gauche. Les lignes en cyan représentent le champ de vue des observations
MUSE, et les lignes blanches les régions dans lesquelles on s’attend à observer des

images multiples.
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FIGURE 3.12 – (suite de la Figure 3.12)
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FIGURE 3.12 – (suite de la Figure 3.12)
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FIGURE 3.12 – (suite de la Figure 3.12)
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FIGURE 3.12 – (suite de la Figure 3.12)
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Cluster Nsys Nimg rmsmodel qE (z = 4) M(q < qE(z = 4)) smodel sdynamics
["] ["] [1014 M�] [km s�1] [km s�1]

A2744 29 (29) 83 (83) 0.67 23.9 0.62±0.04 1394±37 1357±138
A370 45 (39) 137 (122) 0.78 39.5 2.53±0.03 1976±50 1789±109

MACS0257 25 (25) 81 (78) 0.78 28.1 1.10±0.02 1487±30 1633±164
MACS0329 9 (8) 24 (21) 0.53 29.9 1.56±0.08 1621±68 1231±130
MACS0416 71 (71) 198 (198) 0.58 29.9 1.05±0.04 1559±25 1277±93
MACS0451 27 (26) 68 (65) 0.74 29.8 1.42±0.03 1567±73 1353±246
MACS0520 14 (14) 41(41) 0.74 30.1 1.34±0.04 1543±9 1521±145

BULLET 15 (5) 40 (15) 0.39 25.8 0.73±0.02 1601±90 1283±273
MACS0940 7 (7) 22 (22) 0.23 10.9 0.17±0.01 859±291 856±192
MACS1206 37 (36) 113 (110) 0.52 31.5 1.76±0.06 1603±69 1842±184

RXJ1347 36 (35) 121 (119) 0.84 38.6 2.75±0.02 1684±48 1097±121
SMACS2031 13 (13) 46 (45) 0.33 26.1 0.76±0.05 1683±24 1531±210
SMACS2131 10 (10) 28 (29) 0.79 24.4 1.08±0.05 1270±40 1378±408

A2390 14 (11) 37 (29) 0.47 23.2 0.50±0.02 2059±56 1084±259
MACS2214 15 (15) 46 (46) 0.41 22.5 0.99±0.02 1578±60 1359±224

AS1063 19 (19) 50 (50) 0.93 34.2 1.66±0.03 1758±9 1483±244
A2667 11 (9) 29 (25) 0.47 19.3 0.37±0.02 1420±5 633±297
Total 312 (293) 939 (888) – – – – –

TABLE 3.4 – Propriétés moyennes des modèles de masse. De la gauche vers la droite :
nombre de systèmes multiples, nombre total d’images, rms globale du modèle, rayon
d’Einstein à z = 4, masse totale contenue à l’intérieur du rayon d’Einstein, disper-
sion globale des vitesses mesurée à partir du modèle de masse. Les nombres affichés
en gras représentes les systèmes (images) confirmées par un redshift spectroscopique.

aisément détectés entre les raies du ciel. Cela produit des lacunes dans la distribution en redshifts,
aux positions des raies du ciel, en particulier à z ⇠ 4.6 et z > 5.8.

3.5.2 Distribution des amplifications

Grâce aux modèles de masse des amas de galaxies, on peut mesurer pour chaque objet le
facteur d’amplification, valeur cruciale lorsque l’on veut mesurer les propriétés intrinsèques des
galaxies (masse stellaire, luminosité, taille et morphologie, SFR...). En première approximation,
LENSTOOL permet de mesurer l’amplification à une position donnée pour un redshift précis. Ces
valeurs sont généralement bien contraintes, et dans ce cas peuvent être interprétées comme la
valeur moyenne de l’amplification dans toute l’image. Cependant pour les images multiples qui
se forment à proximité des lignes critiques, la valeur d’amplification varie fortement d’un bout
à l’autre de l’image. Dans ce cas, les valeurs mesurées par LENSTOOL ont tendance à être large-
ment surestimées (cela concerne les facteurs d’amplification µ > 25, cet effet est approfondi dans
le Section 5.6.2). La Figure 3.14 présente la distribution des amplifications mesurées par LENS-
TOOL pour l’ensemble des images des sources situées en arrière-plan des amas. L’amplification
minimum atteinte dépend de la couverture spatiale des observations MUSE sur l’amas, mais se
situe en moyenne à µ ⇠ 1.5 � 2. La distribution des N(µ) à µ > 2 suit très clairement une loi de
puissance d’exposant µ�2.02±0.09. Cette valeur est très proche de la valeur prédite par les travaux
théoriques t µ µ�2 [Blandford and Narayan, 1986] dans le cas de distributions de masse lissées
telles qu’utilisées dans nos modèles. Le processus de détections des sources lentillées dans MUSE
est ainsi validé, l’absence d’objets à très forte amplification provient de la nature résolue (non
ponctuelle) des images.
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FIGURE 3.13 – Distribution en redshifts de l’échantillon final. Le panneau de gauche
montre la distribution totale des redshifts mesurés grâce à MUSE. Le panneau de
droite représente la distribution des redshifts pour les sources MUSELET. Le gris re-
présente tous les redshifts mesurés, le rose les valeurs avec zcon f > 1 et le violet les

valeurs avec zcon f > 1 après association des images multiples.
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FIGURE 3.14 – Distribution des amplifications mesurées avec LENSTOOL pour toutes
les sources lentillées des catalogues.
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FIGURE 3.15 – Gauche : Surface effective dans le plan source à z = 4 de chaque amas,
représentée en fonction de l’amplification maximale atteinte à chaque position. Le
carré noir représente 1 arcmin2. Droite : Volume effectif sondé à 2.9 < z < 6.7 avec
MUSE pour les émetteurs Lyman-a, en fonction de l’amplification de l’image la plus

brillante.

3.5.3 Volume de l’échantillon

Un autre paramètre important concernant cet échantillon est le volume total d’Univers sondé
par ces observations, i.e la surface dans le plan source couverte par les observations MUSE (dé-
pendant du redshift). En effet l’aire intrinsèquement sondée diffère de l’aire observée dans le plan
image (c’est-à-dire le champ de vue de MUSE) grâce à l’effet de lentille gravitationnelle. La surface
effective sondée est réduite d’un facteur équivalent à l’amplification par rapport à la surface ob-
servée, ce qui diminue le volume véritable de l’échantillon. La Figure 3.15 représente pour chaque
amas, la surface dans le plan source à z = 4 (redshift typique des émetteurs Lyman-a), l’échelle
en couleur représentant le facteur maximal d’amplification atteint à chaque position (sachant que
les sources se situant dans la zone d’images multiples auront plusieurs valeurs d’amplification en
fonction des images produites). Dans la figure les régions de très grandes amplifications (en blanc)
suivent les lignes caustiques dans le plan source (voir Section 2.2.1).
Comparée à la surface totale observée avec MUSE de ⇠ 30 arcmin2 sur le ciel, la surface effec-
tive sondée dans le plan source (mesurée à z = 4) est six fois plus petite. A partir de cette valeur
dans le plan source, nous avons mesuré le volume d’Univers total couvert pour les sources à
2.9 < z < 6.7 (émetteurs Lyman-a), en fonction de l’amplification gravitationnelle. Cette valeur
est extrêmement importante quand on étudie la fonction de luminosité des émetteurs Lyman-a
lentillés (Bina et al. 2016, de La Vieuville et al. 2019a) comparée à celle mesurée dans les champs
vides (Drake et al. 2017, Herenz et al. 2019). On observe de fortes variations de volume d’un amas
à un autre, dues à la géométrie des lignes caustiques de chaque amas et de la couverture des ob-
servations MUSE sur l’amas. Le volume varie ainsi de 600 à 10000 Mpc3 comobiles. Une mesure
plus précise du volume nécessiterait un estimation plus précise de la fonction de complétude qui
tiendrait compte des variations spatiales du temps d’exposition de MUSE et de l’évolution de
bruit en fonction de la longueur d’onde dans les cubes, mais se situe en dehors de l’objectif de
cette thèse. Cependant, les variations observées ici permettent déjà d’expliquer les différences de
quantité d’émetteurs Lyman-a observées d’un amas à l’autre par de La Vieuville et al. [2019a]. Cet
effet a été particulièrement étudié par de La Vieuville et al. [2019a] pour modéliser la fonction de
complétude des observations de galaxies à grand redshift dans les champs d’amas.
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Chapitre 4

The Lensed Lyman-Alpha MUSE Arc
Survey (LLAMAS)

Quel dieu, quel moissonneur de l’éternel
été
Avait, en s’en allant, négligemment jeté
Cette faucille d’or dans le champ des
étoiles.

Victor Hugo, Booz endormi

Les catalogues construits grâce aux observations des amas de galaxies avec MUSE contiennent
une grande quantité d’émetteurs Lyman-a très brillants et dont les images de certains sont très
étendues. Au total, ces observations m’ont permis d’identifier 602 émetteurs Lyman-a individuels
(produisant 959 images). Cet échantillon, que j’ai appelé the Lensed Lyman-Alpha MUSE Arc Sur-
vey (LLAMAS), représente le premier échantillon aussi grand d’émetteurs Lyman-a amplifiés par
effet de lentille gravitationnelle. Il est suffisamment important pour pratiquer une étude statis-
tique des propriétés des LAEs, et particulièrement des LAEs de faible masse à grand redshift. Ce
chapitre présente les propriétés globales de cet échantillon et sa situation par rapport aux autres
échantillons de LAEs à grand redshift existant.

4.1 Sélection des émetteurs Lyman-a

Je suis partie des catalogues de redshifts des 17 amas étudiés (cf Chapitre 3) pour construire
l’échantillon LLAMAS. La sélection des émetteurs Lyman-a parmi tous les objets détectés et ré-
pertoriés dans les catalogues est dans un premier temps basée uniquement sur les redshifts des
sources. Toutes les sources avec un redshift supérieur à 2.9, une valeur de zcon f supérieure à 1
(i.e. dont le redshift est robuste, cf Section 3.3.5) et une raie Lyman-a identifiée dans les catalogues
avec au minimum S/N = 3 ont été considérées comme des candidats émetteurs Lyman-a : 634
objets (représentant 1029 images) ont ainsi été sélectionnés. Parmi ces objets, 4 ont été retirés car
ils étaient trop proches du bord du cube ce qui implique qu’une partie de l’émission Lyman-a
était manquante. De plus, 2 objets on été retirés car la raie Lyman-a n’était détectée que partiel-
lement dans les premières tranches spectrales du cube. Lorsqu’une image se trouve très proche
d’une autre source (notamment des galaxies d’amas), ces objets sont conservés dans le catalogue à
partir du moment où la raie Lyman-a correspond aux critères mentionnés ci-dessus. En revanche,
ces images seront revues et potentiellement écartées de l’étude spatiale dans le chapitre suivant.
Grâce à la multiplication des images produites par l’effet de lentille gravitationnelle, supprimer
une image trop contaminée, trop faible ou située trop au bord du cube, ne revient pas systémati-
quement à retirer un objet complet du catalogue. Au final, cette première sélection n’a retiré que
1% des LAEs du catalogue initial.
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4.1.1 Mesure des propriétés spectrales des LAEs

Afin d’étudier les propriétés globales des émetteurs Lyman-a, je cherche dans un premier
temps à mesurer les propriétés spectrales de la raie Lyman-a de chaque galaxie. Le profil de la
raie Lyman-a n’est, dans la majorité des cas, pas gaussien, comme le sont les autres raies d’émis-
sion communément observées, mais la raie exhibe un profil souvent fortement asymétrique, voire
dans quelques cas un deuxième pic d’émission. En effet, comme expliqué dans la Section 1.3.5,
les photons Lyman-a peuvent subir beaucoup de diffusions successives avant d’être capables de
s’échapper du milieu circumgalactique. Ces multiples diffusions, couplées à l’absorption poten-
tielle de la partie bleue de la raie par le milieu intergalactique, sont supposées être responsables
du profil asymétrique observé des raies Lyman-a à grande redshift. Cette asymétrie rend un ajuste-
ment des raies Lyman-a avec un profil gaussien très mauvais (utiliser un simple modèle gaussien
augmente le c2 réduit final d’un facteur 2 à 10 en fonction des cas). Les raies Lyman-a sont donc
généralement ajustées avec un profil gaussien asymétrique (Shibuya et al. 2014) tel que :

f (l) = A exp(� (l � l0)2

2(a(l � l0) + d)2 ) (4.1)

avec A l’amplitude, l0 la longueur d’onde au pic de la raie et a le paramètre d’asymétrie. La
FWHM d’une telle raie s’exprime alors :

FWHM =
2
p

2ln(2)d
1 � 2ln(2)a2 (4.2)

Lorsque a = 0 cela revient à utiliser un profil gaussien typique, plus la valeur du paramètre a
est grande, plus le modèle est asymétrique. Une galaxie avec un paramètre a négatif présente une
asymétrie de la raie vers le bleu, et vers le rouge lorsque a est positif.

Afin de prendre en compte l’émission du continuum des objets, on mesure de chaque côté de
la raie (sur 30 tranches du cube, soit 37.5 Å) la moyenne des flux. on ajoute cette valeur au modèle
de raie afin de n’ajuster que l’émission de la raie Lyman-a elle-même.

Pour chaque raie on mesure le c2
n final du meilleur modèle :

c2
n =

Â
N
i=1

(xi�mi)
2

s2
i

Npoints � Nparam
(4.3)

avec xi les valeurs du spectre observés, mi les valeurs du meilleur modèle, Npoints le nombre
de points utilisés pour l’ajustement et Nparam le nombre de paramètres libres.

Certaines raies présentent un profil avec deux pics d’émission distincts (voir Section 6.3 pour
plus de détails), dont le rouge est souvent plus proéminent. Dans ces cas là, la présence d’un se-
cond pic d’émission du côté bleu de la raie biaise le fit asymétrique, provoque des valeurs d’asy-
métrie fortement négative (cf dernier panneau de la Figure 4.1) et un très mauvais c2

n. Afin de
rendre compte de ces profils particuliers, on applique alors un double modèle gaussien asymé-
trique, qui est la somme de deux modèles gaussiens asymétriques disjoints. Ce nouveau modèle
est appliqué à chaque objet, les résultats ne sont conservés que lorsque que le c2

n final de l’ajuste-
ment est amélioré par l’ajout d’un deuxième profil.

Dans un premier temps les raies ajustées sont celles détectées dans les spectres produits par
CATALOG_BUILDER et présentés au chapitre 3. Le redshift du catalogue est utilisé comme apriori
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FIGURE 4.1 – Exemples de raies Lyman-a observées dans quatre galaxies différentes
de l’amas MACS0940. Dans chaque vignette, le profil rouge représente le meilleur
modèle de raie gaussien asymétrique obtenu. Dans le dernier panneau, la courbe
bleue représente le double modèle gaussien asymétrique. La valeur du paramètre

d’asymétrie a du modèle simple est indiquée pour chaque raie.

sur la position du pic de la raie. Les autres paramètres sont ajustés avec les apriori pour tous les
objets (7 Å pour la FWHM et 0.2 pour l’asymétrie, 2 ⇥ 10�18erg.cm�2.s�1 pour le flux).

4.1.2 Création des images en bande étroite

Une fois les raies Lyman-a modélisées, on crée pour chaque détection une image dite en "bande
étroite" (NB pour Narrow-Band en anglais). La production d’une image NB consiste à sommer
les tranches spectrales du cube MUSE formant la raie Lyman-a et à en soustraire l’émission du
continuum afin d’isoler l’émission de la raie Lyman-a. Le continuum est estimé de chaque côté de
la raie Lyman-a dans deux bandes de 100 Å de longueurs, on mesure la moyenne de ces deux
valeurs pour obtenir la valeur finale du continuum à soustraire. Je construis ensuite l’image NB
de la manière suivante :

f luxNB,ij =

 

Nk

Â
k=1

Fluxk,ij � contij ⇤ Nk

!

⇥ 1.25A (4.4)

avec FluxNB,ij le flux dans le pixel i, j de l’image en NB, Fluxk,ij le flux contenu dans le pixel i, j de
la tranche en longueur d’onde k du cube, contij la valeur du continuum mesuré dans le pixel i, j et
enfin Nk le nombre de tranches en longueur d’onde couvert par la raie Lyman-a.
Dans le contexte de cette étude, étant donné que l’on souhaite étudier l’émission Lyman-a à grande
distance des galaxies, il est crucial d’obtenir des images en NB de la meilleur qualité possible,
c’est-à-dire avec le plus grande rapport S/N possible. Afin d’optimiser le niveau de S/N des
images NB, j’optimise la valeur du paramètre N, c’est-à-dire la largeur de la bande en longueur
d’onde dans laquelle on somme le flux du cube. Pour chaque objet je crée donc 10 images en
NB différentes avec N allant de 2 à 20 pixels spectraux (soit des bandes de 2.5 à 20 Å de large)
centrées autour de la valeur du pic de la raie mesurée lors de l’ajustement du spectre. Je mesure
pour chaque images le rapport de S/N dans une ouverture circulaire de 0.7" de rayon centrée sur
la position de l’image. Seule l’image présentant la plus grande valeur de S/N est conservée pour
le reste de l’étude.
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FIGURE 4.2 – Exemple d’optimisation de la largeur d’une image Narrow-Band (NB).
Gauche : valeurs de S/N mesurées dans chaque images NB construite en fonction
du nombre de pixels spectraux sommés dans la raie Lyman-a. Droite : les 10 images
NB construites lors de l’optimisation. Les cercles cyan représentent l’ouverture dans
laquelle le rapport S/N a été mesuré. L’image encadrée en vert correspond à l’image

présentant le plus grande S/N (encadré en vert sur la figure de gauche).
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4.1. Sélection des émetteurs Lyman-a 107

Modélisation 
de la raie

Image NB

Extraction 
du spectre

1

2

3

10 000 steps

8 walkers

Mesure S/N


et nb pixels

Mesure 

+ paramètres raies

�
2

Réjection 
des LBG

FIGURE 4.4 – Schéma récapitulatif de la première étape de l’étude des LAEs. Le
cycle (ajustement de la raie, production des images NB et extraction des spectres) est

répété 3 fois afin d’optimiser la qualité des spectres et des images.

4.1.3 Extraction des spectres

Une fois la meilleure image en bande étroite construite, je procède à la ré-extraction du spectre
de chaque objet. En effet, les spectres utilisés pour la modélisation de la raie Lyman-a et la construc-
tion des images NB sont ceux extraits par CATALOG_BUILDER lors de la construction des cata-
logues (cf Chapitre 3). Ces spectres sont extraits du cube à partir des images de détection basées
sur l’émission HST (donc du continuum) pour les objets PRIOR ou sur l’émission d’une seule
tranche en longueur d’onde pour les objets MUSELET. Ils ne contiennent donc pas d’émission
Lyman-a étendue loin de la galaxie centrale. Pour extraire toute l’émission Lyman-a détectée
de chaque image, je ré-extrais pour chaque image, un nouveau spectre basé sur l’image NB.
Après avoir isolé chaque objet spatialement, j’applique à chaque image NB un filtre gaussien
avec FWHM=0.4" et somme les spectres provenant de tous les pixels qui présentent un flux >
2 ⇥10�20 erg.s�1.cm�2. (5 ⇥ 10�19 erg.s�1 en luminosité). En dessous de cette limite, l’ajustement
par le modèle de raie ne sera pas concluant et les images NB trop faibles pour être utilisées lors de
la modélisation spatiale de l’émission Lyman-a. On soustrait ces nouveaux spectres de l’émission
du ciel grâce au cube de ciel estimé par CATALOG_BUILDER lors de la création des catalogues.

4.1.4 Production des spectres et images NB finaux

Afin de produire les meilleurs spectres, modélisations et images NB possibles, je boucle ces
trois opérations trois fois pour chaque objet selon le schéma présenté en Figure 4.4. A la fin de
cette première étape, 602 objets sont finalement conservés (formant 959 images) et constituent le
Lensed Lyman-a MUSE Arc Sample. Sur 959 spectres ajustés, 89 modèles présentent un c2

< 1
et la valeur moyenne totale est de 1.88 ; les raies Lyman-a extraites sont donc en moyenne bien
modélisées par un modèle gaussien asymétrique. La largeur médiane des images NB finales est
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de 6.25 Å, les valeurs allant de 2.5 (correspondant à une raie spectrale non résolue dans MUSE) à
23.75 Å.

4.1.5 Cas particulier des LBGs

Parmi les galaxies sélectionnées en redshift, 4 % se sont avérées être des LBGs sans émission
Lyman-a détectée (avec S/N<3) dans les catalogues. Lorsqu’une telle galaxie est observée, elle
est traitée séparément, le but étant de chercher à savoir si de l’émission Lyman-a étendue est
détectable autour de la composante UV. Pour cela, on produit successivement plusieurs images
NB (basées sur le redshift systémique mesuré grâce aux raies d’absorption de l’ISM) intégrées sur
plusieurs largeurs en longueur d’onde différentes (entre 2 et 20 Å). Si aucune émission Lyman-
a (avec S/N>3) n’est détectée, alors l’objet est définitivement retiré du catalogue. La Figure 4.3
présente deux galaxies LBGs : la première (à gauche) présente une raie Lyman-a coïncidente spa-
tialement avec la détection UV. La seconde, ne présente initialement aucune émission Lyman-a
dans le spectre extrait à partir de la détection UV (spectre représenté en gris). Cependant, on
distingue très clairement une forte émission Lyman-a étendue autour de la composante UV. Le
nouveau spectre, extrait à partir de l’image NB ainsi construite, montre une raie Lyman-a pro-
éminente (spectre représenté en rouge). Seules deux galaxies ont été ainsi récupérées : une LBG à
z = 4.69 dans l’amas MACS0257 et une à z = 3.01 dans l’amas MACS1206 (objet étudié en détails
dans le récent article Chen et al. 2021a).

4.2 Propriétés globales de l’échantillon

Cette première étape terminée, je dispose maintenant d’un échantillon propre de 602 émetteurs
Lyman-a qui constituent l’échantillon LLAMAS. Le LLAMAS représente l’un des rares grands
échantillons (i.e. plus de 10 objets) d’émetteurs Lyman-a observés par effet de lentille gravitation-
nelle et disposant de données à la fois résolues spectralement et spatialement grâce à la combi-
naison des instruments MUSE et HST à grand redshift. Cet échantillon représente donc un moyen
unique d’étudier des propriétés à la fois spectrales (grâce au haut rapport signal sur bruit des
spectres augmenté par le lensing) et morphologiques (grâce à l’amplification et l’étirement gravi-
tationnel) non accessibles dans les études de LAEs non amplifiés. Afin d’interpréter et de compa-
rer ces résultats à ceux obtenus par d’autres échantillons, il est important de situer préalablement
l’échantillon LLAMAS par rapport aux autres. Pour cela, on compare les propriétés physiques des
galaxies sélectionnées dans le LLAMAS avec celles des autres échantillons (taux de formation stel-
laire, flux et luminosité Lyman-a, redshift, magnitude, largeur équivalente de la raie Lyman-a...).
La Figure 4.5 présente les distributions en redshift, amplification de l’échantillon complet, et en
magnitude UV pour les galaxies détectées dans les images HST.

4.2.1 Mesure du flux Lyman-a

Grâce à l’ajustement de la raie Lyman-a par le modèle gaussien asymétrique, on obtient pour
chaque image une mesure précise du flux Lyman-a total émis par la galaxie. En comparant la
distribution des flux Lyman-a observés et intrinsèques (i.e. corrigé de l’amplification gravitation-
nelle) avec la distribution des flux Lyman-a mesurés dans l’échantillon de l’UDF de MUSE (cf
Figure 4.6), on constate que les galaxies de l’échantillon LLAMAS présentent en moyenne une
plus faible émission Lyman-a (cf Figure 4.6). Cette tendance confirme que l’effet de lentille gravi-
tationnelle permet de détecter et de caractériser des émetteurs Lyman-a plus faibles et donc pro-
bablement des galaxies de plus faible masse. L’étude systématique des propriétés de ces galaxies
devraient donc permettre à la fois de confirmer certains résultats obtenus par l’études des LAEs
non lentillés mais aussi de vérifier la véracité de ces résultats pour une population de galaxies
plus petites et plus faibles. En outre, la partie droite de la Figure 4.6, présente la distribution des
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FIGURE 4.5 – Distributions en redshift, amplification gravitationnelle et magnitude
UV des images Lyman-a de l’échantillon LLAMAS. Les distributions en couleurs re-
présentent les valeurs mesurées sur toutes les images détectées, alors que les distri-
butions grises représentent les distributions après association des images multiples.

luminosités intrinsèques Lyman-a des galaxies de l’UDF et de l’échantillon LLAMAS (respective-
ment en gris et rouge). Certaines images de l’échantillon LLAMAS ont de très grandes incertitudes
sur la mesure de la luminosité, ces barres d’erreurs sont principalement causées par l’erreur sur
l’amplification couplée à une forte erreur sur le flux pour les images les plus faibles. On constate
que les galaxies LLAMAS présentent en moyenne des luminosités plus faibles que les galaxies de
l’UDF, particulièrement entre z = 5 et z = 6.6. Dans cette gamme de redshifts, les seuls sources
détectées par l’UDF sont très lumineuses (donner valeur moyenne) alors que grâce au lensing, on
observe des sources à z > 5 jusqu’à LLya = 2 ⇥ 10+40 erg.s�1 dans l’échantillon LLAMAS.

4.2.2 Propriétés de l’émission UV

Les images à haute résolution HST de chaque amas permettent d’obtenir une estimation assez
précise des paramètres physiques des galaxies de l’échantillon LLAMAS. Grâce aux mesures de
photométrie produites par CATALOG_BUILDER, on a accès, pour chaque galaxie détectée dans les
images HST (ce qui représente 33% des objets au total), au taux de formation stellaire (SFR), à la
magnitude UV et à la pente du continuum UV (b), valeur très sensible à l’extinction, qui nous
permet donc de tracer la quantité de poussière des galaxies ( fl µ lb, Meurer et al. 1995). Les
distributions des ces 3 paramètres, ainsi que la distribution en redshift et en amplification, sont
représentées dans la Figure 4.7.
La magnitude UV à 1500 Å au repos et la pente b sont estimées en ajustant une simple loi de
puissance à partir de la photométrie HST disponible pour chaque source ; différents filtres sont
disponibles en fonctions des amas observés (cf Section 3.3), aux longueurs d’onde UV suivantes
l’émission la raie Lyman-a. Le taux de formation stellaire est ensuite dérivé de la magnitude UV
grâce à la formule de Kennicutt [1998] :

SFR (M�/an) = 1.05 ⇥ 10�40 L1500 (erg .s�1.A�1) (4.5)

Les études précédentes ont montré que les halos Lyman-a semblent corrélés aux propriétés
de l’émission UV associée (cf Section 1.3.6), principalement à la taille des composantes UV (Wi-
sotzki et al. 2016, Leclercq et al. 2017) et de manière moins évidente à la magnitude UV et au SFR
(Hoag et al. 2019, Ribeiro et al. 2020). Ces premiers résultats suggèreraient que l’émission Lyman-a
trouve, au moins en partie, son origine dans la formation stellaire. Dans l’hypothèse où la forma-
tion stellaire serait responsable de la formation des photons Lyman-a, on devrait pouvoir mesurer
de fortes corrélations entre les propriétés UV des galaxies hôtes et leurs halos Lyman-a. Les ga-
laxies de l’UDF n’ont montré aucune de ces corrélations, principalement à cause des très larges
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FIGURE 4.8 – Schéma représentant la structure des 5 derniers chapitres du manus-
crit. Le Chapitre 4 présente la construction de l’échantillon LLAMAS. Le Chapitre 5
étudie les propriétés spatiales intégrées des émetteurs Lyman-a, le Chapitre 6 les
propriétés spectrales intégrées et le Chapitre 7 les propriétés résolues des deux halos
les plus amplifiés de l’échantillon. Enfin, dans le Chapitre 8, je compare les résul-
tats de l’échantillon LLAMAS avec ceux d’une simulation zoom-in et propose une

discussion générale sur la structure du CGM à grand redshift.

incertitudes associées aux mesures des propriétés UV. Les valeurs de SFR mesurées par Leclercq
et al. [2017] sont généralement inférieures à 5 M�/an avec 10% des galaxies présentant un taux
de SFR inférieur à 1 M�/an. Dans l’échantillon LLAMAS, 65 % des sources ont un taux de SFR
inférieur à 1 M�/an, la valeur moyenne de l’échantillon total étant de 0.55 M�/an. Le LLAMAS
contient donc une très grande quantité de galaxies avec un très faible taux de formation stellaire,
non-observables dans les champs vides (sans effet de lentille gravitationnelle).

La valeur de la pente généralement admise pour les galaxies à grand redshift est b = �2 (Mal-
hotra and Rhoads 2002, Shibuya et al. 2019). Une pente raide (donc une valeur de b petite) indique
une faible extinction de l’émission UV et donc une faible quantité de poussière. Pour les émetteurs
Lyman-a de l’UDF, la médiane des valeurs est de b = �1.93 avec bmin = �0.4 et bmax = �4.8.
Ce résultat confirme une observation faite par Hayes et al. [2013a] sur les galaxies de l’échan-
tillon LARS, selon laquelle une faible quantité de poussière (b < �1) est nécessaire pour produire
un halo Lyman-a. On retrouve les même valeurs dans l’échantillon LLAMAS (deuxième histo-
gramme de la Figure 4.7).

Maintenant que l’échantillon LLAMAS est constitué, les chapitres suivant (5, 6, 7 et 8) présen-
teront les différentes mesures, résultats et interprétations physiques que j’ai effectué pendant ma
thèse. La structure de la suite de ce manuscrit est présentée dans la Figure 4.8.
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Bilan de ce chapitre :

⇤ L’échantillon LLAMAS est constitué de 602 LAEs (formant 959 images) avec 2.9 < z <

6.7.
⇤ Grâce à un processus itératif, j’ai construit pour chaque image sélectionnée une image

Narrow-Band de l’émission Lyman-a, ré-extrait le spectre à partir de l’émission étendue
Lyman-a et ajusté sur chaque raie un profil gaussien asymétrique afin de mesurer les
propriétés spectrales de ces raies.

⇤ L’échantillon LLAMAS contient des LAEs très faibles en luminosité et en masse (par
rapport aux échantillons de galaxies non amplifiées). 65% des galaxies LLAMAS pré-
sentent un taux de formation stellaire UV inférieur à 1 M�/an.
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Chapitre 5

Morphologie des émetteurs Lya

Tout se tut. Comme si elles savaient que
maintenant personne ne les regardaient
plus, les étoiles reprirent leurs jeux au
fond du ciel sombre. Tantôt éclatantes,
tantôt s’éteignant, tantôt scintillant, elles
semblaient se chuchoter entre elles quelque
chose de joyeux et de mystérieux.

Léon Tolstoï, Guerre et Paix, tome 1

Pour caractériser l’émission Lyman-a, et par conséquent le CGM, environnant les galaxies de
l’échantillon LLAMAS, je me suis dans un premier temps, concentrée sur les propriétés spatiales
des halos Lyman-a. Comme cela a été introduit dans le Chapitre 1, l’étendue de l’émission Lyman-
a trace l’étendue du CGM autour des galaxies. Les étude précédentes sur des grands échantillons
de LAEs (recensées dans les Tables 1.1 et 1.2 du Chapitre 1) ont montré que la plupart des ha-
los Lyman-a à grand redshift sont plus étendus que la composante stellaire de leur galaxie hôte.
Certaines de ces études ont aussi montré que les propriétés spatiales de ces halos (taille et morpho-
logie principalement) peuvent dépendre à la fois des propriétés UV des galaxies (Feldmeier et al.
2013, Shibuya et al. 2014, Wisotzki et al. 2016, Leclercq et al. 2017, Ribeiro et al. 2020) et de leur
environnement (Laigle et al. 2018, Malavasi et al. 2017, Peng et al. 2010). Cependant ces conclu-
sions sont très limitées, peu d’études les observe et leur origine est très difficile à déterminer pour
les galaxies à grand redshift, principalement à cause de la faible résolution des observations, à la
sensibilité des instruments et à la décroissance de la brillance de surface à grand redshift. Grâce à
l’échantillon LLAMAS, je propose d’étudier les propriétés spatiales résolues, grâce à l’amplifica-
tion gravitationnelle, des LAEs à 3 < z < 6.7 et de les comparer aux propriétés des galaxies hôtes.
Pour cela je modélise les distributions d’émission UV et Lyman-a dans le plan source (avant dé-
formation par l’effet de lentille gravitationnelle) pour retrouver les propriétés intrinsèques de ces
galaxies.

5.1 Modélisation de l’émission dans le plan source

La procédure de modélisation des distributions d’émission dans le plan source est entièrement
effectuée à l’aide du code LENSTOOL introduit dans le Chapitre 3. Le but de cette procédure est de
modéliser l’émission UV et l’émission Lyman-a dans le plan source pour mesurer les propriétés
spatiales intrinsèques des galaxies de l’échantillon LLAMAS.
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5.1.1 Méthode du SHAPEMODEL

Le code LENSTOOL permet de modéliser l’effet de lentille gravitationnelle produit par les amas
de galaxies étudiés (procédure détaillée dans le Chapitre 3) ; une fois ces modèles construits, LENS-
TOOL permet également d’ajuster à partir de l’image d’une galaxie un profil paramétrique d’émis-
sion, pouvant être composé de plusieurs composantes, dans le plan source grâce à la fonction
SHAPEMODEL. Les étapes de cette méthode sont les suivantes :

— On isole l’image à modéliser en définissant une région (qui contient toute l’image ainsi
qu’une large zone vide tout autour).

— On choisit les composantes que l’on veut utiliser pour modéliser la galaxie : nombre de
composantes, type de profil (gaussien, exponentiel, Sersic).

— LENSTOOL projète ce profil dans le plan image et produit une image de mêmes caractéris-
tiques instrumentales que l’image observée (échantillonnage, dimensions et convolution
par une PSF construite à partir des données observées)

— LENSTOOL mesure le c2 entre l’image observée et l’image prédite par LENSTOOL suivant
la formule :

c2 = Â
p,q

(Ip,q � (Mp,q + sky))2 ⇥ Wp,q (5.1)

où Ip,q, Mp,q et Wp,q représentent respectivement la valeur du flux dans le pixel [p,q] des
images observées, modélisées et de la carte de poids (qui permet de définir le poids de
chaque pixel en fonction de l’incertitude sur le flux). Le paramètre sky représente la valeur
médiane du fond, mesurée proche de l’image (cette valeur est utilisée uniquement pour les
images HST).

— LENSTOOL boucle ces étapes selon un processus bayésien afin de déterminer les paramètres
des composantes dans le plan source qui permettent de mieux reproduire les données.

Avec cette méthode, chaque pixel de l’image observée est utilisé comme contrainte, ce qui nous
permet de laisser varier un grand nombre de paramètres. Les composantes utilisées, dans le cas de
cette étude, sont toutes des profils exponentiels ou des profils de Sersic ; les paramètres décrivant
ces modèles sont donc :

— La position centrale du profil (x, y)
— L’indice de Sersic (fixé à n = 1 dans le cas des profils exponentiels)
— La valeur du grand axe de l’ellipse (a)
— La valeur de l’ellipticité du profil (e)
— L’angle d’inclinaison du profil (q)
— La magnitude de l’émission dans le plan source (m)

Cette méthode, intégrée dans LENSTOOL en 2007 par Benjamin Clément lors de son stage de Mas-
ter 2, a été assez peu utilisée depuis (voir e.g. Jullo et al. 2012, Dessauges-Zavadsky et al. 2017).
Lorsque que j’ai commencé à l’utiliser, j’ai remarqué plusieurs anomalies qui ont toutes été corri-
gées pour cette étude.

Modélisation de l’émission UV : Les modélisations de l’émission UV sont effectuées à partir
des images HST. La profondeur des données HST varie énormément d’un amas à l’autre (cf Cha-
pitre 3), toutes les sources détectées dans MUSE ne possèdent pas de contre-partie HST visible
ou suffisamment résolue pour être modélisée (cet aspect sera détaillé dans la sous section sui-
vante). Lorsqu’une contre-partie HST est détectée, j’isole la galaxie des autres objets présents dans
le champ en définissant une région autour de l’objet. La PSF HST est modélisée grâce à partir
d’une sélection d’au minimum 5 étoiles compactes et isolées détectées dans tous les filtres dispo-
nibles (F555W, F606W, F814W, F110W et F125W, différents selon les amas). Les images HST de ces
étoiles sont combinées, filtre par filtre, pour créer une image moyenne de 51⇥51 pixels centrée sur
le pixel le plus brillant qui sera utilisée comme PSF dans le processus de modélisation. La carte de
poids utilisée dans la mesure du c2 (le paramètre W dans l’équation 5.1) contient la même valeur
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dans tous les pixels : 1/s2, où s est la déviation standard des valeurs mesurées dans une région
du ciel proche de l’image, vide d’objets. Enfin on mesure la médiane des valeurs de flux dans cette
région vide afin de mesurer l’émission résiduelle du fond de l’image. Cette valeur est donnée à
LENSTOOL lors de l’optimisation (paramètre sky dans l’équation 5.1) ; elle est particulièrement im-
portante dans le cas des images détectées proche d’une source importante de lumière (une BCG
par exemple) qui produit une émission de fond très forte qui pourrait biaiser l’ajustement.

Modélisation de l’émission Lyman-a : Les modélisations de l’émission Lyman-a sont effectuées
à partir des images Narrow-Band (NB) finales (cf Chapitre 4). La PSF MUSE est modélisée par un
profil moffat circulaire de la même manière que pour le processus de construction des catalogues
(cf Chapitre 3). La PSF de MUSE variant entre les amas et en longueur d’onde, une PSF spécifique
est créée pour chaque source. L’image de poids W est construite à partir de la variance associée
aux images NB finales. Chaque pixels (p, q) de la carte de poids prend la valeur 1/Var(p, q). Au-
cune valeur de sky n’est utilisée pour les images Lyman-a, les images NB étant déjà soustraites du
continuum par construction.

5.1.2 Sélection des sources à modéliser.

Toutes les sources de l’échantillon LLAMAS ne peuvent pas être modélisées grâce au SHA-
PEMODEL. En effet une grande partie des sources présente une émission (UV ou Lyman-a) trop
compacte ou trop faible pour que l’ajustement soit robuste. Afin de sélectionner les images à mo-
déliser, j’ai mis en place un processus de simulation puis de sélection des images qui consiste à
produire des profils simulés d’émission UV et Lyman-a dans le plan image à partir de modèles
d’amas réels en produisant des images aux résolutions HST et MUSE (échantillonnage et PSF).
J’utilise la fonction SHAPEMODEL pour mesurer les propriétés de l’émission de chaque source si-
mulée et comparé les résultats avec les caractéristiques initiales de ces sources. Pour produire une
grande quantité de galaxies simulées représentative des galaxies LLAMAS, j’ai utilisé 6 modèles
d’amas tirés de l’échantillon décrit dans le Chapitre 3 : A2744, A370, MACS1206, MACS0940,
MACS2214 et MACS0257. Pour chaque amas j’ai sélectionné, au hasard, entre 10 et 30 positions
parmi celles des sources contenues dans les catalogues. A chaque position sélectionnée ont été
simulées 100 sources dont les paramètres ont également été tirés au hasard dans des gammes très
larges de valeurs. Les images produites sont ensuite détectées par le code à condition qu’elles
soient suffisamment brillantes (i.e au moins dix pixels voisins dont le flux est supérieur au ni-
veau de bruit ajouté). Au final 4265 ont été ainsi produites, détectées et modélisées par la fonction
SHAPEMODEL. Pour faciliter l’interprétation de ces simulations, toutes les sources simulées sont
constituées d’un seul profil exponentiel et elliptique.

Les mesures pratiquées sur chacune des ces sources simulées ont montré qu’un niveau de rap-
port signal sur bruit minimum associé à un nombre de pixels détectés minimum sont nécessaires
pour que l’ajustement du SHAPEMODEL mesure des valeurs proches des valeurs d’entrée. Cette
effet est attendu pour des images étendues limitées par la brillance de surface. J’ai choisi deux cri-
tères pour séparer les sources qui sont bien reproduites par le SHAPEMODEL et celles qui ne le sont
pas : la différence entre les valeurs de magnitude simulées et mesurées (Dmag) ; et la différence de
morphologie entre la source simulée et le profil modélisé. La Figure 5.1 représente la distribution
des valeurs moyennes de Dmag pour les sources simulées Lyman-a (à gauche) et UV (à droite) en
fonction du nombre de pixels sur la carte de détection et du rapport signal sur bruit de l’image
mesuré dans l’ensemble des pixels détectés. Les points gris représentent les valeurs mesurées sur
les images de l’échantillon LLAMAS. Les images des sources sont sélectionnées pour être modéli-
sées si le nombre de pixels et le rapport signal sur bruit sont suffisant pour que Dmag < 0.3, ce qui
assure une erreur sur les principaux paramètres inférieure à 5%. Les contours bleus représentent
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FIGURE 5.1 – Figure extraite de Claeyssens et al. [in prep]. Gauche : Distribution des
valeurs moyennes de Dmag en fonction des valeurs de rapport signal sur bruit spa-
tial et du nombre de pixels sur lequel l’émission Lyman-a de chaque image simulée
s’étend. Les points gris représentent les valeurs mesurées sur les images de l’échan-
tillon LLAMAS. Les contours verts et bleus indiquent respectivement les zones du
graphique dans lesquelles les images observées doivent se situer pour être correcte-
ment modélisées par la fonction SHAPEMODEL et pour que les propriétés morpholo-
giques mesurées soient robustes respectivement. Droite : même distribution pour les

images d’émission UV simulées et les détections HST de l’échantillon LLAMAS.

la zone de chaque graphique dans laquelle les images observées doivent se situer pour être sélec-
tionnées. Les contours bleus représentent les zones de chaque graphique dans lesquelles doivent
de situer les images de l’échantillon LLAMAS pour que leurs propriétés morphologiques puissent
être correctement reproduites par la fonction SHAPEMODEL. Pour mesurer l’adéquation entre la
morphologie de la source simulée et celle de la source modélisée je mesure la proportion de flux
de l’image reproduite qui n’est pas localement coïncidente avec la distribution d’émission de la
source simulée grâce au critère :

Reps =
e1 + e2 � 2 ⇥ (e1 \ e2)

e1
(5.2)

où e1 et e2 représentent respectivement les surfaces des sources simulées et modélisées caractéri-
sées par des ellipses de demi-axes aet b. Sont sélectionnées les images qui présentent des valeurs
de rapport signal sur bruit et de nombre de pixels pour lesquelles les sources simulées présentent
une valeur de Reps < 30%; cela signifie que l’erreur sur l’estimation de la morphologie des sources
concerne moins de 30% de la surface totale de la source modélisée. Les contours verts englobent
une zone moins large de la distribution des mesures car les images requièrent une plus grande
résolution pour qu’une étude morphologique plus précise puisse être pratiquée.

De cette manière, 475 images MUSE ont été sélectionnées ainsi que 206 images HST. Ces images
représentent 271 sources dont l’émission Lyman-a pourra être modélisée à partir d’au moins une
image multiple et 142 sources dont l’émission UV pourra également être modélisée dans le plan
source.

5.1.3 Propriétés générales des sources modéliser

La Figure 5.2 représente les distributions en redshift, amplification gravitationnelle, magnitude
UV (corrigée de l’amplification) et taux de formation stellaire (SFR, corrigé de l’amplification) des
galaxies sélectionnées pour être modélisées dans le plan source par rapport à l’échantillon total.
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FIGURE 5.2 – De gauche à droite : distribution en redshift, amplification gravitation-
nelle, magnitude UV (corrigée de l’amplification) et taux de formation stellaire (cor-
rigé de l’amplification) des galaxies sélectionnées pour être modélisées dans le plan

source (en gris) par rapport à l’échantillon total (en couleur).

Les distributions des galaxies sélectionnées suivent celles de l’échantillon total, ce sous-échantillon
reste donc représentatif de l’échantillon LLAMAS complet. 65% des galaxies sélectionnées pré-
sentent un taux de formation stellaire inférieur à 1 M�/an.

La Table 5.1 résume pour chaque amas le nombre d’images détectées dans MUSE (avec une
valeur de redshift associée robuste) et le nombre d’objets que cela représente ; le nombre d’images
MUSE et HST sélectionnées pour être modélisées dans le plan source, ainsi que le nombre d’ob-
jet que cela représente. On observe une grande disparité de valeurs suivant les amas, A2744 est
l’amas qui possède le plus grand nombre à la fois d’images et d’objets détectés dans MUSE et HST.
De manière générale, les amas Frontier Fields ou CLASH, qui possèdent des données HST très pro-
fondes, (A2744, AS1063, MACS0416S et MACS0416N, RXJ1347, MACS0329, A370), possèdent
plus d’images sélectionnées en émission UV. De la même manière, les amas possédant des données
MUSE profondes (>8 heures : MACS0940, MACS0257, MACS2214, MACS0416N, MACS0416S,
SMACS2031, SMACS2131, MACS0451, MACS0520) présentent une proportion d’images MUSE
sélectionnées pour la modélisation dans le plan source plus important (54% contre 42% dans les
amas avec des données MUSE moins profondes).

5.1.4 Type de modélisation utilisé

Les études récentes qui mesurent les propriétés spatiales des LAEs à grand redshift modélisent
les profils d’émission Lyman-a observés à l’aide de modèles simples, gaussien ou exponentiels,
composés d’une à deux composantes maximum (Ribeiro et al. 2020, Leclercq et al. 2017, Hoag
et al. 2019, Wisotzki et al. 2016). Avec des données MUSE, Leclercq et al. [2017] ont mesuré les pro-
priétés spatiales de 145 halos Lyman-a et de leur émission UV associée, en ajustant sur les images
observées des profils d’émission circulaires et exponentiels. Dans cette étude, l’émission UV est
modélisée par une composante unique, circulaire et exponentiel, ajustée sur les images HST. En-
suite le profil d’émission Lyman-a est modélisé par deux profils circulaires et exponentiels centrés
à la même position : le premier dont le rayon est fixé à la valeur du rayon de la composante ajustée
sur l’image HST et le second dont le rayon est libre de varier. Ces modèles, basés sur des hypo-
thèse fortes de symétrie circulaire des halos, ont correctement reproduit les profils des ces 145
LAEs. Cependant ces observations, non amplifiées par effet de lentille gravitationnelle, sont plus
fortement impactées par les effets de la PSF de MUSE qui tend à lisser et "arrondir" les images des
halos. Les images des sources de l’échantillon LLAMAS sont toutes amplifiées par effet de lentille
gravitationnelle, et donc plus résolues spatialement ; les effets de la PSF MUSE sont alors moins
dominant, et la morphologie intrinsèque des halos et des galaxies est visible dans beaucoup de
cas malgré la résolution de MUSE. Pour cette raison j’ai décidé d’appliquer à chaque image sélec-
tionnée, plusieurs modélisations différentes avec des profils composés d’une à deux composantes,
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Amas Nb Obj Nb im Nb im Lyman-a Nb im UV Nb obj Nb obj
select. select. select. Lyman-a select UV

A2744 121 142 63 (44%) 43 (30%) 49 33
A370 42 98 39 (37%) 16 (16%) 15 8
MACS0257 25 48 27 (56%) 14 (29%) 12 7
MACS0329 8 17 8 (47%) 3 (17%) 8 2
MACS0416S 34 56 30 (53%) 27 (48%) 14 14
MACS0416N 46 71 33 (46%) 21 (29%) 22 14
MACS0451 21 45 17 (38%) 2 (4%) 10 2
MACS0520 19 33 16 (48%) 1 (3%) 10 3
BULLET 11 14 5 (36%) 1 (7%) 5 1
MACS0940 49 58 30 (53%) 10 (17%) 25 6
MACS1206 50 82 41 (50%) 11 (13%) 25 7
RXJ1347 72 124 60 (48%) 16 (13%) 32 14
SMACS2031 21 44 37 (84%) 11 (25%) 16 6
SMACS2131 16 30 15 (50%) 4 (13%) 8 4
A2390 8 14 5 (36%) 5 (36%) 3 3
MACS2214 17 31 20 (64%) 6 (19%) 8 4
AS1063 20 35 15 (43%) 15 (43%) 7 8
A2667 14 24 7 (29%) 1 (4%) 4 1
TOTAL 594 957 469(49%) 207 (22%) 268 136

TABLE 5.1 – Résumé du nombre d’images et d’objets sélectionnés pour être modé-
lisés dans le plan source par amas. De gauche à droite les colonnes donnent : le
nom de l’amas, le nombre de sources détectées, le nombre d’image que ces sources
produisent, le nombre d’images Lyman-a sélectionnées, le nombre d’images UV sé-

lectionnées et enfin le nombre d’objets individuels que cela représente.
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en m’affranchissant de l’hypothèse de symétrie circulaire. De plus, Leclercq et al. [2017] fixaient la
taille spatiale de la composante interne du profil d’émission Lyman-a, à la taille de la composante
stellaire mesurée sur les images UV, cette hypothèse est valide si l’on considère que l’émission
Lyman-a est produite en très grand majorité dans l’ISM des galaxies puis se diffuse dans un halo
d’hydrogène neutre relativement homogène. Sous cette hypothèse, l’émission Lyman-a doit être
observée plus forte à la localisation de l’émission UV et plus faible dans les régions externes du
nuage. Ainsi Leclercq et al. [2017] et Wisotzki et al. [2016] ont utilisé cette modélisation pour dé-
composer, avec succès, l’émission Lyman-a en deux composantes : une composante de "coeur"
correspondant spatialement à l’émission de l’ISM et une composante de "halo" plus étendue. Ce-
pendant, deux raisons majeures m’ont amenée à remettre en question cette modélisation : la pre-
mière fut que les travaux théoriques récents (par exemple Mitchell et al. 2021, détaillés dans le
Chapitre 1) ont montré qu’une partie non-négligeable de l’émission Lyman-a pouvait être émise
en dehors de l’ISM de la galaxie hôte : émission in-situ dans le CGM, émission par fluorescence
ou bien provenant d’une galaxie satellite non détectée dans l’UV. D’autres travaux théoriques ont
également montré que les effets de diffusions dans le CGM des photons Lyman-a ainsi que la
présence de poussière peuvent énormément affecter l’émission Lyman-a observée (Gronke et al.
2017). Il n’est donc pas évident que le pic d’émission Lyman-a doive coïncider spatialement avec
l’émission UV de l’ISM. La deuxième raison provient des travaux précédents ayant étudié des
LAEs observés par effet de lentille gravitationnelle (Smit et al. 2017, Erb et al. 2014, Patrício et al.
2016b,Claeyssens et al. 2019, Chen et al. 2021a, Vanzella et al. 2020c) qui ont montré que les halos
Lyman-a ainsi résolus, présentaient des morphologies plus compliquées que ce qui peut être re-
produit par un modèle aussi simple que celui utilisé par Leclercq et al. [2017]. Enfin les travaux
récents de Hoag et al. [2019], Ribeiro et al. [2020] et Lemaux et al. [2021], qui ont mesuré dans une
grande partie des LAEs observés un offset significatif entre l’émission Lyman-a et l’émission UV,
rend l’hypothèse de Leclercq et al. [2017] caduque.

Afin de reproduire au mieux les profils d’émission intrinsèques des galaxies dans le plan
source, j’ai appliqué à chaque source sélectionnée deux modélisations de l’émission UV (lorsque
celle-ci était détectée) et entre sept et neuf modélisations différentes de l’émission Lyman-a, dé-
taillées ci-après.

Modélisation de l’émission UV : Le premier modèle utilisé correspond au modèle de Leclercq
et al. [2017] (un profil circulaire et exponentiel). Les paramètres libres sont donc la position, le
rayon caractéristique et la magnitude. Dans un deuxième temps, toutes les images HST ont été
également ajustées avec un profil d’émission exponentielle elliptique dont les paramètres libres
comportent alors également l’ellipticité du profil et l’angle d’inclinaison. Pour choisir entre ces
deux modèles, j’ai utilisé un critère de BIC (pour Bayesian Information Criterion en anglais) qui tient
compte à la fois de la valeur du c2 réduit de l’ajustement (ou de la valeur de likelihood L), du
nombre de paramètres libres k et du nombre de contraintes N (i.e. dans ce cas le nombre de pixels
dans l’image à modéliser). Le critère BIC est défini ainsi :

BIC = �2 ⇥ ln(L)� k ⇥ ln(N) (5.3)

Modélisation de l’émission Lyman-a : Dans les cas où une composante UV est détectée, neuf
modélisations différentes sont appliquées à chaque image Lyman-a. Les propriétés de chaque mo-
dèle sont résumées dans la Table 5.2. Le modèle M3 est parfaitement identique au modèle utilisé
par Leclercq et al. [2017] et Wisotzki et al. [2016]. Les deux composantes sont fixées à la même
position qui est laissée libre et le rayon caractéristique de la première est fixé à la valeur mesurée
sur l’image HST. Le second modèle est semblable avec des composantes elliptiques. Les modèles
M5 et M6 sont similaires aux modèles précédents mais le rayon caractéristique de la composante
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Description modèle N composantes Paramètres fixés Paramètres libres
M1 : 1 exponentielle circulaire 1 e = 0,n = 1 x,y,a,m
M2 : 1 exponentielle elliptique 1 n = 1 x,y,a,m, e, q
M3 : 2 exponentielles circulaires 2 e1 = e2 = 0 ; n1 = n2 = 1 ; x1 = x2 ; y1 = y2 ;
fixées à la même position a1 = aUV a2 ;m1 ; m2
M4 : 2 exponentielles elliptiques 2 e1 = eUV ; n1 = n2 = 1 ; x1 = x2 ; y1 = y2 ; a2
fixées à la même position a1 = aUV ; q1 = qUV m1 ; m2 ; e2 ; q2
M5 : 2 exponentielles circulaires 2 e1 = e2 = 0 ; n1 = n2 = 1 x1 = x2 ; y1 = y2 ;
fixées à la même position a1 = aUV ± 0.1” ; a2 ;m1 ; m2 ;
M6 : 2 exponentielles elliptiques 2 n1 = n2 = 1 x1 = x2 ; y1 = y2 ;
fixées à la même position a1 = aUV ± 0.1” ; a2 ;m1 ; m2 ;

e1 ; e2 ; q1 ; q2
M7 : 2 composantes circulaires 2 n1 = n2 = 1 ; e1 = e2 = 0 x1 ; x2 ; y1 ; y2 ; a1 ; a2 ; m1 ; m2
libres en position
M8 : 2 composantes elliptiques 2 n1 = n2 = 1 x1 ; x2 ; y1 ; y2 ; a1 ; a2 ; m1 ; m2
libres en positions e1 ; e2 ; q1 : q2
M9 : 1 composante circulaire 1 n1 = 1 ; e1 = 0 x1 ; y1 ; a1 ; m1
exponentielle
M10 : 1 composante elliptique 1 n1 = 1 x1 ; y1 ; a1 ; m1, e1, q1
exponentielle
M11 : 1 composante elliptique 1 x1 ; y1 ; a1 ; m1 ; n1
profil de Sersic

TABLE 5.2 – Description des différents modèles appliqués aux images Lyman-a et
UV. Les modèles M1 et M2 ne concernent que l’émission UV, les modèles M3 à M11
sont utilisés pour reproduire l’émission Lyman-a. x and y sont les positions en RA
et DEC, m la magnitude, a le rayon caractéristique, n l’indice de Sersic, e l’ellipticité

and q l’angle d’orientation.

numéro 1 est laissé libre. Les modèles M7 et M8 sont composés de deux composantes, respective-
ment circulaires ou elliptiques, qui sont libres de se fixer à deux positions spatiales différentes. Les
modèles M9 à M11 sont composés d’une seule composante, circulaire ou elliptique, exponentielle
ou avec une distribution de Sersic (ces modèles sont schématisés dans la Figure 5.3). Lorsqu’au-
cune image HST n’est sélectionnée, seuls les modèles M5 à M11 sont appliqués. Pour chaque
image, on conserve finalement le modèle qui minimise la valeur du BIC. Appliquer plusieurs mo-
dèles à chaque image permet de mieux reproduire les images très étendues qui présentent des
sous-structures dans l’émission Lyman-a qui ne pourraient pas être correctement reproduits par
un modèle trop simple (notamment par les modèles 1 et 2). A l’inverse, certaines images, moins
étendues et plus faibles en brillance, sont suffisamment bien reproduites par un modèle simple
avec peu de paramètres libres.

La Table 5.3 présente pour chaque amas, le nombre d’images Lyman-a dans chaque catégorie
de modèles. Au final 67% des images Lyman-a sont bien reproduites par un modèle avec deux
composantes fixées à la même position (modèles M3 à M6), cependant seules 15% sont bien repro-
duites par le modèle M3, similaire à Leclercq et al. [2017]. 12% des images Lyman-a nécessitent un
modèle complexe avec deux composantes séparées l’une de l’autre (modèles M7 et M8). Lorsque
l’on mesure le rapport signal sur bruit médian des images dans chaque catégories de modèles, on
mesure pour les modèles M7 et M8 une valeur de SNR de 52.5 contre 24 pour les modèle M3 à
M6 et 16 pour le modèles les plus simples (M9 à M11). De même, lorsque l’on étudie le nombre
de pixels composant les images, on mesure que les modèles les plus compliqués concernent les
images les plus étendues (nombre médian de pixels 355 pixels MUSE, soit 14 arcsec2), alors que
les modèles M3 à M6 ou les modèles à une composante représentent les images les moins éten-
dues (surface médiane des images de 8.3 et 5.6 arcsec2 respectivement). Ainsi plus les images sont
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FIGURE 5.3 – Représentation des différents modèles spatiaux utilisés pour modéliser
l’émission Lyman-a dans le plan source. Dans chaque cas, les composantes grises
et roses représentent chacune un profil d’émission exponentiel (excepté le modèle
numéro 8 pour lequel il s’agit d’un profil de Sersic). Pour les modèles M3, M5, M7
et M9, les composantes sont circulaires. Pour les modèles M3, M4, M5 et M6 les
deux composantes sont associées pour rester toujours à la même position, mais cette
position peut varier. Les ellipses ou cercles bleus représentent, pour les 6 premiers
modèles, la composante UV ajustée. Pour les modèles M3 et M4 la composantes
d’émission Lyman-a interne est fixée à la taille de la composante UV. Les paramètres

libres associés à chaque modèle sont résumés dans la Table 5.2.
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Cluster N images HST + MUSE MUSE only 2 fixed comp 2 free comp 1 comp
(N obj)

A2744 63 (49) 43 20 46 4 13
A370 39 (15) 16 23 23 6 11
MACS0257 27 (12) 14 13 14 1 11
MACS0329 7 (4) 3 4 6 1 0
MACS0416N 33 (22) 27 6 25 6 2
MACS0416S 30 (14) 27 3 24 2 3
MACS0451 16 (10) 2 15 14 0 3
MACS0520 16 (10) 1 15 10 3 3
BULLET 5 (5) 1 4 5 0 0
MACS0940 31 (25) 10 21 20 6 4
MACS1206 41 (25) 11 30 24 6 11
RXJ1347 60 (32) 16 44 44 6 10
SMACS2031 37 (15) 11 26 24 7 6
SMACS2131 15 (8) 4 11 10 4 0
A2390 5 (3) 5 0 3 1 1
MACS2214 20 (8) 6 14 13 3 4
AS1063 15 (7) 15 0 14 1 0
A2667 7 (4) 1 8 5 1 1
TOTAL 469(268) 45% 55% 67% 12% 21%

TABLE 5.3 – Résumé de la distribution des images Lyman-a en fonction du meilleur
modèle retenu pour chacune. La première colonne donne le nombre d’images mo-
délisées pour chaque amas ainsi que le nombre d’objet que cela représente entre
parenthèse. Les deux colonnes suivantes représentent le nombre d’images détectées
dans MUSE et dans HST ou seulement dans MUSE. Les trois dernières colonnes
représentent le nombre d’images dont le meilleur modèle est constitué, respective-
ment, de deux composantes fixées à la même position (modèles M3 à M6), de deux
composantes à deux positions différentes (modèles M7 et M8) et d’une composante

unique (modèles M9 à M11).
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FIGURE 5.4 – Cette figure représente les résultats des neufs différents modèles spa-
tiaux sur la même image. L’image de gauche représente l’image NB Lyman-a, et
les contours jaunes les niveaux de brillance de surface à 1.25 ⇥ 10�18, 4 ⇥ 10�18,
7.5 ⇥ 10�18 et 1.5 ⇥ 10�17 erg.s�1.cm�2.arcsec�2. Les images du haut sont les ré-
sultats des modélisations successives de l’image par les différents modèles décrits
dans le Table 5.2. Sur chaque image, les contours jaunes sont les même que ceux
de l’image NB et les contours rouges représentent les mêmes niveaux de brillance
de surface mesurés sur les différents modèles. Les images du bas représentent les
résidus (images NB - modèle) pour chaque modélisation. Les contours blancs repré-
sentent les niveaux de brillance de surface à 5 ⇥ 10�19, 1.25 ⇥ 10�18, 2.5 ⇥ 10�18 et
4⇥ 10�18 erg.s�1.cm�2.arcsec�2. Toutes les images sont affichées en échelle logarith-

mique. Le meilleur modèle correspondant à cette image est encadré en rose.

étendues et le rapport signal sur bruit grand, plus le modèle le plus adapté pour les reproduire est
complexe. La Figure 5.4 montre, pour une image, les résultats des neuf modélisations successives
ainsi que les résidus de chaque modèle. On constate, au fur et à mesure de la complexification des
modèles, la diminution des résidus.

Ces résultats renforcent l’interêt d’utiliser plusieurs types de modèles sont certains avec beau-
coup de paramètres libres.

5.2 Distribution spatiale de l’émission Lyman-a

5.2.1 Mesure des propriétés étendues des galaxies LLAMAS

Une fois que l’on a modélisé, le plus précisément possible, chaque image UV et Lyman-a de
l’échantillon avec des modèles différents, il faut déterminer une méthode qui permette de compa-
rer les images entre elles à partir d’une commune mesure. Pour cela je mesure sur les meilleures
modélisations de chaque image les rayons elliptiques englobant 50% et 90% du flux. Pour obtenir
ces valeurs, je mesure dans un premier temps le flux total contenu dans chaque image ; puis le flux
contenu dans les ellipses successivement de plus en plus large jusqu’à atteindre 50% puis 90% du
flux. Les ellipses utilisées sont centrées sur le barycentre de lumière des modèles (dans le cas des
modèles M1 à M6 et M9 à M11 le barycentre correspond à la position centrale de l’émission, dans
le cas des modèles avec deux composantes libres, M7 et M8, le barycentre se situe le plus souvent
entre des deux positions des deux composantes). Les valeurs d’ellipticité et de position angulaire
des ellipses utilisées sont les valeurs mesurées sur les différents modèles, exceptés pour les mo-
dèles avec deux composantes libres (M7 et M8) pour lesquels j’utilise les valeurs mesurées grâce



124 Chapitre 5. Morphologie des émetteurs Lya

0 5 10 15 20
Lyman-α emission concentration

0

20

40

60

80

100

120

140

Ly� + UV
Ly� only

Ly� + UV
Ly� only

10−1 100 101

r50,Lyα [kpc]

10−1

100

101

r 9
0,
L
yα

[k
p
c]

r 9
0
=
r 5
0

r 9
0
=
3×

r 5
0

r 9
0
=
10
×

r 5
0

N

FIGURE 5.5 – Gauche : Distribution des valeurs de r90,Lya en fonction de r50,Lya pour
les sources étudiées uniquement en émission Lyman-a en rouge et celles étudiées
également en émission UV en jaune. Droite : Distribution des valeurs de concentra-
tion C = r90/r50 de l’émission Lyman-a pour les sources étudiées uniquement en
émission Lyman-a en orange et celles étudiées également en émission UV en jaune.

La ligne verticale noire indique la valeur médiane Cmed = 2.57.

au modèle exponentiel elliptique simple (M10).

La Figure 5.5 représente la distribution des largeurs des contours englobant 90% (r90) de l’émis-
sion par rapport à celles des contours englobant 50% (r50) de l’émission Lyman-a pour toutes les
images NB qui ont été modélisées (en rouge pour les images dont l’émission UV a également pu
être modélisée et en jaune pour les autres). On remarque que tous les points présentent des valeurs
telles que r90,Lya > 1.15 ⇥ r50,Lya. Le paramètre de concentration C = r90,Lya/r50,Lya permet de me-
surer à quel point une distribution d’émission est compacte ou non. Dans l’échantillon LLAMAS,
on mesure des valeurs de C variant de 1.15 à 33.3 avec une valeur médiane de Cmed = 2.57 (cf
Figure 5.5). Ces valeurs sont stables, que l’on inclut ou non les images pour lesquelles il n’a pas
été possible de mesurer les propriétés d’émission UV. Les halos présentent une large diversité de
concentrations (émission très diffuse ou bien très piquée). Une valeur de C = 2.57 correspond à
un profil de Sersic équivalent à n = 1.2, très proche de la valeur de l’indice du profil exponentiel
n = 1 utilisé dans la plupart de nos modèles.

La Figure 5.6 présente les distributions des valeurs circularisées de r50,UV par rapport à r50,Lya

à gauche et de r90,UV par rapport à r90,Lya à droite ; pour les galaxies de l’échantillon LLAMAS
et de l’échantillon de l’UDF (Leclercq et al. 2017). Dans le cas des galaxies de l’UDF, l’émission
Lyman-a a été modélisée uniquement à partir du modèle M3, basé sur la taille caractéristique
de l’émission UV de chaque source. La mesure du rayon de demi-lumière sur ces modèles est
complètement biaisée par la taille de la composante UV, et ne permet pas d’estimer l’étendu de
l’émission Lyman-a. On remarque en effet sur la Figure 5.6, que les valeurs de r50,Lya des galaxies
de l’UDF sont très proches des valeurs de r50,UV. C’est pourquoi j’ai choisi de comparer les deux
échantillons à partir des mesures de r90. On retrouve dans ce cas une corrélation significative
entre l’étendue de l’émission Lyman-a et celle de l’émission UV comme cela a été mesuré par
Leclercq et al. [2017]. Leclercq et al. [2017] a effectivement mesuré une corrélation forte avec un
coefficient de Spearman de rS,UDF = 0.32 et une p-valeur égale à p0 = 10�5 entre les valeurs des
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rayons caractéristiques de l’émission UV et de la composante étendue de l’émission Lyman-a. On
mesure entre les paramètres r50,Lya et r50,UV des points de l’UDF des valeurs très similaires avec
rS,UDF,new = 0.31 et p0 = 10�4. Cependant ces mesures de Spearman ne tiennent pas compte
des incertitudes de mesure. Lorsque l’on applique les mêmes mesures aux points de l’échantillon
LLAMAS, on trouve rS,LLAMAS = 0.38 et p0 = 10�5, or à l’oeil on constate que les points de l’échan-
tillon LLAMAS sont bien moins concentrés et alignés que les points de l’UDF, on s’attendrait donc
à mesurer pour l’échantillon LLAMAS des valeurs plus faibles. Lorsque l’on mesure un coefficient
de Pearson (plus sensible à la dispersion des valeurs que le coefficient de Spearman) on mesure
également dans les deux échantillons des valeurs indiquant une forte correlation : rP,UDF = 0.26
avec p0 = 0.001 et rP,LLAMAS = 0.43 avec p0 = 10�7.

Le coefficient de Pearson entre deux distributions de valeurs X et Y peut s’écrire :

r(X, Y) =
Cov(X, Y)
s(X)s(Y)

(5.4)

avec Cov(X, Y) la covariance des deux distributions et s(X) et s(Y) leur déviation standard. Il
est donc assez aisé d’inclure les incertitudes dans la mesure du coefficient en pondérant la cova-
riance et les déviations standards par les incertitudes des mesures. J’ai défini pour chaque valeur
i un poids wi = 1/(Di/i). La mesure du coefficient de Spearman se basant sur le rang de chaque
valeur dans la distribution, il est impossible d’inclure les incertitudes de mesure dans son esti-
mation ; dans la suite de ce travail j’utiliserai donc le coefficient de Pearson pondéré (rµ) pour
qualifier les différentes corrélations quand les incertitudes sont importantes.

On mesure ainsi un coefficient rµ,UDF = 0.22 avec p0 = 0.02 pour l’échantillon de l’UDF et
rµ,LLAMAS = 0.20 avec p0 = 0.05 pour l’échantillon LLAMAS. Les corrélations ainsi mesurées ap-
paraissent plus marginales, spécialement celle mesurée sur l’échantillon LLAMAS qui présente
une p-valeur très légèrement supérieure à 0.05 (valeur généralement considérée comme le seuil
en dessous duquel une corrélation est jugée significative). Pour confirmer ces résultats et tes-
ter la robustesse de cette corrélation, j’ai pratiqué un test supplémentaire sur les deux jeux de
données. Ce test consiste à tirer pour chaque point, une valeur contenue dans la zone détermi-
née par les barres d’erreur à 1s de chaque mesure. On mesure ensuite le coefficient de Pear-
son (sans incertitudes), et la p-valeur associée, pour cette nouvelle distribution de valeurs. En
répétant cette opération 10000 fois, on obtient un coefficient de Pearson une p-valeur médiane
de : rP,UDF = 0.19 ± 0.0006 et p0 = 0.03 ± 0.001 pour l’UDF et rP,LLAMAS = 0.18 ± 0.0007 avec
p0 = 0.05 ± 0.002 pour l’échantillon LLAMAS. Les deux corrélations présentent des coefficients
très proches, mais la corrélation mesurée sur l’échantillon LLAMAS reste plus marginale. Les va-
leurs de l’échantillon LLAMAS prolongent donc la distribution des valeurs de l’UDF pour une
population de galaxies plus petites, et plus faibles, mais présentent une dispersion plus large.
Lorsque l’on mesure le taux x90 = r90,Lya/r90,UV pour l’UDF on trouve, en tenant compte des
incertitudes de mesure, x90,UDF = 10.40 avec une dispersion sUDF = 7.63, alors que pour l’échan-
tillon LLAMAS on a x90,LLAMAS = 18.0 et sLLAMAS = 22. Le taux moyen entre la taille de l’émission
Lyman-a et l’émission UV est donc relativement stable entre les deux échantillons. Cela signifie
que quelles que soient la taille et la brillance des galaxies, l’étendue de l’émission Lyman-a dé-
pend de la même manière de celle de l’émission UV : le halo Lyman-a est en moyenne 18 fois plus
étendu que l’émission UV de la galaxie hôte. En revanche le fait que la dispersion soit plus impor-
tante pour les galaxies de l’échantillon LLAMAS soulève une question : cette dispersion est-elle
produite uniquement par les incertitudes de mesure, qui sont plus importantes dans l’échantillon
LLAMAS que dans l’UDF, ou bien est-elle intrinsèque aux propriétés des petites et faibles galaxies
à 3 < z < 6.6? Malheureusement, de nouvelles observations seraient nécessaires pour répondre à
cette question.
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Dans l’échantillon LLAMAS, 97% des sources présentent une distribution d’émission Lyman-a
plus étendue que l’émission stellaire. A 1 et 3 s, cette proportion tombe à 75% et 47% respective-
ment.

5.3 Corrélations entre l’émission Lyman-a et les propriétés des galaxies

hôtes

Afin d’étudier plus en détail les liens qui peuvent exister entre les propriétés spatiales des ha-
los Lyman-a et les propriétés de l’émission UV des galaxies hôtes, j’ai cherché d’autres corrélations
entre r50,Lya et plusieurs paramètres. L’étendue du halo Lyman-a semble ainsi liée à plusieurs de
ces paramètres dont font partie le taux de formation stellaire, la largeur équivalente Lyman-a (W0)
et le FWHM de la raie Lyman-a globale qui trace la dispersion des vitesses du milieu duquel les
photons Lyman-a s’échappent. Ces trois corrélations sont présentées dans la Figure 5.7.

Taille du halo et dispersion des vitesses : On constate que plus le halo Lyman-a est étendu, plus
la FWHM de la raie Lyman-a émergente est grande. Cette corrélation est très significative, avec
un coefficient pondéré de Pearson valant rµ = 0.35 et une p-valeur p0 = 0.02. Cette corrélation
n’avait pas pu être mise en évidence par Leclercq et al. [2017] qui avaient mesuré rS = 0.03 et
p0 = 0.73, ils avaient cependant remarqué que les objets avec des halos compacts montraient une
raie Lyman-a plus étroite. La valeur de la FWHM de la raie dépend directement de la dispersion
des vitesses qui émettent et diffusent les photons Lyman-a, une plus grande FWHM indique que
les photons ont subi un plus grand nombre de diffusions et donc ont expérimenté une plus grande
densité de colonne effective (tendance prédite par les modèles idéalisés de CGM, cf Chapitre 1).
Sous cette hypothèse, l’étendue des halos Lyman-a serait produite principalement par la diffusion
des photons dans un milieu d’hydrogène neutre très étendu et relativement dense autour des ga-
laxies.

Taille du halo et taux de formation stellaire : L’étendue du halo Lyman-a est aussi liée au taux
de formation stellaire des galaxies. On mesure en effet une corrélation positive significative entre
les deux paramètres avec rµ = 0.18 et p0 = 0.05. Comme cela a été expliqué dans le Chapitre 1, les
photons Lyman-a peuvent être produits au coeur de l’ISM des galaxies, par la formation stellaire.
Mesurer une forte corrélation entre SFR et la taille des halos n’est donc pas étonnant. En revanche
plusieurs études théoriques ont montré que les photons Lyman-a peuvent également être pro-
duits par d’autres processus tel que la fluorescence par le fond UV, l’émission de petites galaxies
satellites non détectées en UV ou bien au sein même du CGM (cf Chapitre 1 pour les détails de
ces processus). Ces phénomènes n’étant pas directement tracés par le SFR de la galaxie hôte, la
dépendance de l’étendue des halos avec le SFR peut indiquer que la formation stellaire domine la
production des photons Lyman-a, au moins au centre du halo ; puisque l’on compare ici seulement
le rayon de demi-lumière de la distribution d’émission Lyman-a. Ce résultat est en accord avec les
prédictions de la simulation hydrodynamique présentée dans Mitchell et al. [2021], qui mesurent
qu’au coeur des halos Lyman-a, jusqu’à une valeur typique de 7 kpc, l’ISM domine très largement
la production des photons Lyman-a. Maintenant, lorsque l’on compare le taux de formation stel-
laire aux valeurs de r90,Lya, on ne constate aucune corrélation (rµ,P = 0.12 avec p0 = 0.12), ce qui
tend à confirmer le scénario selon lequel la formation stellaire domine l’émission des photons qui
s’échappent au coeur du halo. Néanmoins, la taux de SFR UV mesuré ici est directement lié à la
magnitude UV des galaxies. Or plus une galaxie est brillante plus elle est massive et donc plus
elle est susceptible d’avoir un ou plusieurs satellites ou de fusionner avec une autre galaxie. Le
SFR peut donc aussi indirectement tracer les effets sur l’étendue du halo, de galaxies satellites non
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FIGURE 5.6 – Gauche : distribution des valeurs de r50,Lya en fonction de r50,UV pour
les galaxies LLAMAS en rouge et UDF en gris. Droite : distribution des valeurs de

r90,Lya en fonction de r90,UV pour les galaxies LLAMAS en rouge et UDF en gris.

détectées dans l’UV qui émettraient, loin de la galaxie principale, une forte quantité de photons
Lyman-a, agrandissant ainsi le halo. Le lien entre SFR et r90,Lya n’est donc pas évident à interpréter.

Taille du halo et largeur équivalente : Enfin on mesure une, plus faible, anti corrélation entre
l’étendue du halo et la largeur équivalente, au repos, de l’émission Lyman-a (avec rµ,P = �0.25
et p0 = 0.04). Une faible valeur de largeur équivalente indique une forte diffusion des photons
Lyman-a avant leur échappement du CGM. Cette corrélation corrobore donc le scénario selon le-
quel l’étendue des halos serait, en partie au moins, provoquée par la diffusion des photons Lyman-
a dans le CGM. Cette tendance n’a pas été observée dans l’UDF (rP = 0.067 avec p0 = 0.425)

Evolution de la taille des halos avec le redshift : La Figure 5.8 représente l’évolution en red-
shift des valeurs de r50,Lya et r50,UV. On mesure que les galaxies à plus grand redshift ont un halo
Lyman-a en moyenne plus petit : coefficient de Pearson pondéré de rµP = �0.25 avec p0 = 10�6.
Les étoiles du la Figure 5.8 représentent les valeurs médianes mesurées dans trois catégories en
redshift : z < 4 (151 sources), 4 < z < 5 (99 sources) et z > 5 (58 sources). On mesure des valeurs
médianes de 1.07+1.05

�0.57, 0.74+0.66
�0.45 et 0.62+0.72

�0.41 kpc. La décroissance de l’étendue de l’émission UV est
moins évidente, on mesure dans les mêmes catégories en redshift des valeurs médianes respectives
de 0.11+0.13

�0.06 kpc (sur 71 sources), 0.12+0.05
�0.07 kpc (sur 35 sources) et 0.05+0.12

�0.02 kpc (sur 17 sources). La
décroissance de r50,UV n’est significative qu’à partir de z = 5. Ces deux tendances, déja constatées
dans l’échantillon de l’UDF (par Wisotzki et al. 2016 et Leclercq et al. 2017), pourraient s’expli-
quer par le fait que les galaxies à plus grand redshift peuvent être encore en cours de formation,
donc moins massives, ce qui peut expliquer le fait qu’elle sont environnées d’un halo d’hydrogène
moins grand. On n’observe cependant pas de variation significative du rapport r50,Lya/r50,UV avec
le redshift ce qui rend l’interprétation de ce résultat encore difficile.

Corrélation entre la taille des halos et la luminosité Lyman-a : La Figure 5.9 montre la distribu-
tion des valeurs de r50,Lya par rapport à la luminosité Lyman-a (mesurée à partir du flux Lyman-a
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les valeurs médianes de r50,Lya mesurées dans trois gammes de redshifts différents
(délimitées par les lignes verticales). Les barres d’erreurs de ces points indiquent
les valeurs du premier et troisième quartile. Les carrés de couleurs représentent la

même mesure effectuée sur r50,UV.
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total) pour tous les halos Lyman-a qui ont pu être modélisés ainsi que pour les 145 halos de l’UDF
(en gris). Dans leur étude, Leclercq et al. [2017] avaient montré qu’il n’existait pas de corrélation
entre la luminosité Lyman-a et l’étendue du halo, en revanche ils avaient conclu qu’aux grandes
luminosités (LLya > 1042.5) les halos étaient tous très étendus (avec un rayon caractéristique supé-
rieur à 3 kpc) alors qu’à faible luminosité la distribution des valeurs est très large. Dans l’échan-
tillon LLAMAS, on ne mesure encore aucune tendance évidente entre la luminosité Lyman-a et
l’étendue du halo, quel que soit le régime de luminosité des sources (p-valeur > 0.1 dans tous les
cas).

Corrélation entre la taille des halos et la pente UV : La Figure 5.9 représente (à droite) la distri-
bution des valeurs de r50,Lya en fonction de la pente b du continuum UV. Ce paramètre étant très
sensible à l’absorption par la poussière, il est un bon indicateur de la présence, ou de l’absence,
de poussière dans le milieu considéré (cf Chapitre 4). Leclercq et al. [2017] avaient mesuré une
faible corrélation entre ces deux paramètres (avec rS = 0.2 et p0 = 0.048), sous entendant que les
halos les plus grand sont observés autour de galaxies plus poussiéreuses. Cette tendance n’est pas
confirmée par l’échantillon LLAMAS.

5.4 Ellipticité des profils d’émission

5.4.1 Mesure de l’ellipticité

Grâce aux modèles d’émission dans le plan source, on obtient une mesure de l’ellipticité de la
distribution d’émission UV et Lyman-a pour chaque source. Dans un premier temps, on ne consi-
dère une source (UV ou Lyman-a) comme elliptique, qu’à la condition que le meilleur modèle qui
la reproduise (selon le critère BIC) soit lui-même un modèle elliptique (i.e. un modèle numéro M4,
M6, M10 ou M11) ou bien un modèle à deux composantes séparées (i.e. modèles numéros M7 et
M8). Lorsqu’une image est modélisée par une modèle à deux composantes séparées, la mesure
d’ellipticité utilisée est celle du modèle M8 (une composante elliptique exponentielle) qui mesure
l’ellipticité générale de la distribution. Dans la suite, l’ellipticite sera définie par le rapport des
deux axes de l’ellipse (q = b/a, avec b le petit axe, et a le grand). Ainsi q = 1 indique la distri-
bution est circulaire, et plus q est faible plus l’ellipticité est forte. Au final, sur tout l’échantillon,
on mesure une valeur d’ellipticité pour 48% des halos. 60 sources ont leur distribution d’émission
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UV et Lyman-a elliptiques (soit également ⇠ 50% des sources). Parmi celles-ci on mesure un rap-
port des axes (q = b/a) moyen de qUV = 0.25 ± 0.03 pour l’émission UV et qLya = 0.44 ± 0.03
pour l’émission Lyman-a. Les distributions des valeurs de qUV et qLya sont représentées dans le
Figure 5.10. L’émission Lyman-a apparait donc en moyenne plus circulaire que l’émission UV, ce
résultat confirme les mesures effectuées par Chen et al. [2021b] sur les LAEs à 2 < z < 3 avec
l’instrument KCWI/Keck. De même, Wisotzki et al. [2016] ont mesuré sur leur échantillon de 75%
des galaxies présentaient une émission UV significativement elliptique.

Plusieurs paramètres ont cependant un effet significatif sur la mesure de l’ellipticité. En pre-
mier, le rapport signal sur bruit des images a un impact très fort sur le taux d’images pour les-
quelles on mesure une distribution elliptique. En effet on constate que 70% des halos Lyman-a
dont l’image la plus brillante présente une valeur de SNR < 25 présentent une distribution d’émis-
sion Lyman-a circulaire, contre 33% pour les sources avec 25 < SNR < 50 et 7% seulement pour
les sources avec SNR > 50. Ainsi plus une source est résolue (pour au moins une image multiple),
plus il y a de chance que l’on puisse mesurer l’ellipticité de sa distribution d’émission Lyman-a et
que cette valeur soit significative. On observe le même effet lorsque l’on considère l’étendue des
images (i.e. le nombre de pixels sur lequel s’étend l’image dans les observations MUSE). Plus une
image est étendue, plus il y a de chance que l’on puisse mesurer une valeur d’ellipticité signifi-
cative sur l’image Lyman-a. Dans chacune des ces catégories, que ce soit en SNR ou en étendue
spatiale, la valeur moyenne de l’ellipticité mesurée, pour les halos elliptiques, est toujours située
entre qLya = 0.44 et qLya = 0.53. De même, on n’observe aucune variation de la valeur moyenne
du paramètre qLya en fonction du redshift. On mesure une légère baisse (de 20%) de la propor-
tion des halos Lyman-a elliptiques à z > 5 par rapport à z < 5, mais cet effet peut être produit
uniquement par le plus faible SNR moyen des images à très grand redshift. De ces différents tests
on peut conclure que les halos Lyman-a tendent tous à être mesurés elliptiques à partir du mo-
ment où ils sont suffisamment résolus, et que la valeur moyenne de cette ellipticité est très stable
et se situe autour de qLya = 0.44± 0.03, malgré une très large dispersion des valeurs d’objet à objet.

Aucune ellipticité n’a été mesuré dans l’échantillon de l’UDF, ni dans les autres échantillon
de LAEs observées avec MUSE, puis ceux-ci étaient exclusivement modélisés à l’aide de modèles
d’émission circulaires.

5.5 Offsets spatiaux entre l’émission Lyman-a et l’émission UV

5.5.1 Mesure des offsets

Comme cela a été expliqué plus haut, une des motivations qui m’ont poussé à modéliser
chaque image à l’aide de modèles plus compliqués que celui communément utilisé était qu’une
partie non négligeable des halos Lyman-a exhibait un décalage spatial, plus ou moins impor-
tant, entre l’émission UV et le pic de l’émission Lyman-a. Douze galaxie de l’échantillon sont
présentées dans la Figure 5.11, présentant différents types d’offsets (inexistant, très petit, moyen
ou extrêmement grand). Pour chaque source, ce décalage, que l’on appellera offset dans la suite,
a pu être mesuré en comparant les valeurs des positions ajustées sur l’émission UV et sur l’émis-
sion Lyman-a (sur le meilleur modèle dans chaque cas). On mesure ainsi l’offset entre le centroïde
de l’émission UV et celui de l’émission Lyman-a. Dans le cas des modèles M7 et M8, on mesure
l’offset de chaque composante avec le centre de l’émission UV et on conserve la plus petite valeur
des deux. J’ai également mesuré l’offset à partir des positions spatiales des deux pics d’émission
UV et Lyman-a. Pour faire cela, j’ai mesuré sur l’image UV et l’image Lyman-a, la position du pixel
le plus brillant, renvoyé ces positions dans le plan source avec LENSTOOL et mesuré la distance
entre ces deux points en kiloparsec. La mesure de l’offset spatial nécessitant à la fois les détections
UV et Lyman-a, tous les résultats de cette section ne concernent que les 142 objets pour lesquels
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les deux distributions ont pu être modélisées. Pour beaucoup d’objets, la valeur de l’offset a été
mesurée sur plusieurs images multiples, dans ces cas là j’ai décidé de ne conserver que la valeur
mesurée à partir de l’image la plus amplifiée, ce choix sera discuté dans la Section 5.5.

La Figure 5.12 montre les distributions des offsets mesurés à partir des centroïdes et des pics
d’émission pour les 136 sources sélectionnées. Les deux distributions sont très similaires et pré-
sentent des valeurs moyennes et médiane compatibles. On mesure en effet que l’offset mesuré à
partir du centroïde moyen vaut hDcenti = 1.26 ± 0.15 kpc et l’offset médian vaut Me(Dcent) =

0.58Q2=1.36
Q1=0.35 kpc. Les mesures à partir des pics d’émission donne hDpicsi = 1.16 ± 0.12 kpc et

Me(Dpics) = 0.67Q2=1.21
Q1=0.33 kpc. Les deux mesures diffèrent néanmoins pour beaucoup de sources,

deux phénomènes peuvent expliquer ces variations : certaines sources présentent une émission
UV très grumeleuse, la position du pixel le plus brillant peut donc être très éloignée de celle du
centroïde de l’ellipse qui modélise l’émission moyenne de toute la source. De plus, pour certaines
sources très compactes, la taille d’un pixel HST (qui représente l’erreur typique sur l’estimation
du pic d’émission UV) représente en kiloparsec une distance plus importante que l’offset mesuré
en lui-même. Pour ces sources là la mesure de l’offset est très incertaine. Le panneau de droite de
la Figure 5.12 représente les valeurs de Dpics en fonction de Dcent. On observe une grande disper-
sion des valeurs provoquée par les deux effets mentionnés ci-dessus. Cette dispersion nous invite
donc à questionner la valeur et la précision de ces mesures d’offset. Pour mesurer la robustesse des
mesures, j’ai utilisé deux méthodes distinctes :

Méthode 1 : Dans un premier temps j’ai considéré la distribution postérieure des valeurs des pa-
ramètres de position x et y que fournit le résultat de l’optimisation de LENSTOOL, pour le meilleur
modèle de chaque source. J’ai tracé les ellipses formées par ces points à différents niveaux de dis-
persion autour de la meilleur valeur (i.e. 1s, 2s...) avec un pas de 0.01s. J’ai mesuré à partir de
combien de s les deux ellipses se rejoignent, c’est-à-dire, jusqu’à quelle précision peut-on affirmer
que l’offset mesuré est significatif. On trouve ainsi que, sur 142, seulement 23 objets présentent un
offset significatif à moins de 3s.

Méthode 2 : La deuxième méthode consiste à supposer qu’il n’y a intrinsèquement aucun offset
et à mesurer la probabilité que la valeur ait pu être trouvée par hasard. Pour cela, je ramène au
même centroïde les deux distributions postérieures de positions (des modèles UV et Lyman-a), et
mesure, en effectuant 10000 tirages, la distribution des offsets qui auraient pu être mesurée ainsi,
par hasard. On considère alors q’un offset est significatif à 3s si la valeur mesurée est supérieur
à la valeur obtenue sous l’hypothèse de non-offset dont la probabilité cumulée vaut 95%. On me-
sure ainsi que 90 des valeurs mesurées sont significative à 3s ou plus, soit 63% de l’échantillon.
Ce sous-échantillon sera utilisé dans le reste de cette section comme le sous-échantillon des offsets
robustes. La Figure 5.12 représente ces deux catégories de sources (panneau de droite).

Il est important de noter que parmi les 46 sources restantes, se trouvent en réalité des sources
très brillantes pour lesquelles les centroïdes de l’émission UV et Lyman-a sont mesurés avec une
grande précision, mais dont la valeur d’offset est intrinsèquement très faible. On ne mesure pas
d’offset significatif pour ces sources probablement parce qu’elle n’en présentent pas ; cependant il
nous est impossible de l’affirmer avec certitude avec cette méthode de mesure.

Lorsque l’on considère uniquement les 90 sources, on mesure un offset moyen de hDcent,subi =
1.32 ± 0.19 kpc et médian de Me(Dcent,sub) = 0.84Q3=1.71

Q1=0.53 kpc. Ces deux valeurs, significativement
plus élevées que les précédentes, confirment que la sélection par la robustesse de l’offset a tendance
à exclure les petites valeurs, qu’elles soient significativement mesurées ou non. Ces 90 sources sont
représentées par des étoiles sur la Figure 5.12, et les autres par des points, on remarque alors que
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par un ’S’ bleu) et dans le plan image (indiqué par un ’I’ vert). Chaque figure dans
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sition du centroïde d’émission Lyman-a. Le redshift et la valeur de l’offsets entre les
deux centroïde, dans le plan source, sont indiquées pour chaque image. La règle
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plan source.
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offsets mesurés à partir des centroïdes d’émission pour lesquelles la mesure est signi-
ficative à plus de 95%. Droite : Distribution des valeurs de Dcent par rapport à Dpics.
Les étoiles représentent les sources qui présentent un offset dont la mesure est fiable
à plus de 95% et les points ronds les autres. Les points sont coloriées en fonction de

l’amplification des images.

lorsqu’on ne tient compte que des offsets dont la mesure est fiable, la dispersion des valeurs entre
les deux méthodes de mesure est plus faible et les deux mesures sont plus compatibles.

Le rapport signal sur bruit des images ne semble pas avoir un impact important sur les me-
sures d’offsets. Lorsque l’on divise l’échantillon total des offsets en deux sous-échantillon de même
taille en fonction du SNR (avec SNR < 24 et SNR > 24), on mesure dans les deux groupes
une fraction d’offsets significatif proches (59% pour les galaxies avec SNR < 24 et 67% pour les
galaxies avec SNR > 24). En revanche les valeurs médianes de ces deux groupes diffèrent : on
mesure Me(Dcent,SNR<24) = 1.30Q3=1.90

Q1=0.62 kpc contre Me(Dcent,SNR>24) = 0.76Q3=1.26
Q1=0.41 kpc. Les petits

offsets sont donc plus faciles à mesurer avec précision lorsque le SNR est grand. Le même effet est
observé avec l’amplification qui est généralement liée au rapport signal sur bruit.

Enfin la distribution des offsets mesurée dans l’échantillon LLAMAS est en très bon accord
avec les valeurs rapportées par les trois études récentes de Hoag et al. [2019], Ribeiro et al. [2020]
et Lemaux et al. [2021]. Hoag et al. [2019] ont mesuré les offsets spatiaux sur 300 sources, avec
3 < z < 5.5 dans des données non lentillées. Ces mesures effectuées à l’aide d’un ajustement
gaussien de données spatiales et spectrales 1D (observations à l’aide de fentes) présentent un
offset médian de 0.61 ± 0.05 kpc. Ribeiro et al. [2020] ont mesuré de la même manière les offsets
spatiaux de 900 galaxies à 2 < z < 6 et ont trouvé une valeur médiane globale de 0.60 ± 0.05 kpc.
Parmi ces 900 sources ils ont estimé, par inspection visuelle, que seulement 11% présentaient un
offset significatif, et ont mesuré pour ces sources là une valeur médiane de 1.9 ± 0.2 kpc. Enfin,
Lemaux et al. [2021] ont mesuré sur 64 sources à 5 < z < 7, dont la moitié sont observées par effet
de lentille gravitationnelle, un offset médian de 0.61 ± 0.05 kpc.
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FIGURE 5.13 – Gauche : Distribution des valeurs d’offsets Dcent en bleu clair et Dpics
en bleu foncé en fonction du redshift. Droite : Distribution des valeurs de SFR UV en

fonction de Dcent. La ligne verticale se situe à SFR=2.

5.5.2 Etude des liens en les offsets et les propriétés des LAEs

Pour tenter de comprendre l’origine de ces offsets spatiaux il faut s’interroger sur d’éventuels
liens entre les valeurs mesurées et les propriétés des galaxies hôtes et du CGM.

Distribution des offsets en redshift : On n’observe aucune tendance évidente en redshift (cf Fi-
gure 5.13). En mesurant les valeurs d’offsets médians et moyens dans différents sous-échantillons
sélectionnés en redshift, on constate que les valeurs sont très stables. Le seul effet notable est qu’il
existe moins de grands offsets à grand redshift (offset maximal de 7.6 kpc à z < 4 contre 2.9 kpc à
z > 5). Cet effet pourrait être entièrement la conséquence d’effets instrumentaux, à grand redshift
il est plus difficile de mesurer les propriétés spatiales des sources compte tenu de la décroissance
de la brillance de surface. Hoag et al. [2019] ont également observé une décroissance moyenne des
offsets avec le redshift et conclu à des potentiels effets en résolution. La fraction d’offsets significatifs
est stable avec le redshift, on en mesure : 64% avec z < 3, 65% avec 4 < z < 5 et 57% avec z > 5.

Corrélation entre les offsets et la magnitude UV : Lemaux et al. [2021] ont constaté que l’offset
était proportionnel à la brillance en UV des galaxies. Cependant on n’observe aucune corrélation
significative entre les valeurs d’offsets et la magnitude UV des galaxies, de même que Hoag et al.
[2019]. En revanche, lorsque l’on isole les galaxies les plus brillantes, ce qui correspond également
aux galaxies présentant les plus fortes valeurs de SFR (SFR > 2 M�/an), on constate que ces objets
présentent un offset médian plus grand (Me(Dcent,SFR>2) = 0.79 kpc contre Me(Dcent,SFR>2) =
1.33 kpc lorsque l’on ne prend en compte que les valeurs d’offsets significatives).

Lien entre l’offset spatiale et b : Le Figure 5.14 (panneau de gauche) représente la distribu-
tion des deux types de valeurs d’offsets en fonction du paramètre b. On ne mesure aucune ten-
dance significative entre ces paramètres, cependant on remarque que les galaxies présentant un
grand offset (D > 2 kpc), présentent également une valeur de b plus faible en moyenne avec
hbD>2i = �1.16 ± 0.42. Les galaxies avec de plus petits offsets présentent une grande dispersion
des valeurs de hbD<2i = �2.10 ± 1.00. Les galaxies présentant les plus grands offsets sont donc
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la mesure de l’offset est fiable à plus de 95%.

moins poussiéreuses, Hoag et al. [2019] ont mesuré le même effet dans leur donnée, significatif à
3s.

Lien entre l’offset spatial et l’étendue du halo Lyman-a : La partie de droite de la Figure 5.14
montre la variation de l’offset spatial avec l’étendue du halo Lyman-a r50,Lya. On ne constate au-
cune corrélation entre ces deux valeurs. Cette absence de lien parait étonnante, on aurait en effet
pu penser que plus le halo était étendu, plus il y avait de chance que l’on puisse observer un offset
très grand, ce qui n’est pas le cas dans nos données. Cependant, les valeurs d’offsets doivent néces-
sairement être liées d’une manière ou d’une autre à la taille de la galaxie UV. En effet un offset de
0.2 kpc mesuré pour une galaxie avec r50,UV = 0.5 kpc n’a pas la même signification que ce même
offset mesuré pour une galaxie avec r50,UV = 0.15 kpc. J’ai donc décidé d’introduire une nouvelle
mesure qui tient compte de la distribution spatiale de l’émission UV, appelée distance elliptique
Dell.

5.5.3 Mesure de la distance elliptique entre l’émission UV et l’émission Lyman-a

La distance elliptique représente la distance entre le centroïde de l’émission Lyman-a et celui
de la distribution d’émission UV, normalisée par les axes de l’ellipse que définit le contour en-
globant 90% du flux UV dans le plan source. Ainsi une valeur de Dell < 1 signifie que le centre
de l’émission Lyman-a coincide spatialement avec l’émission UV alors que si Dell > 1, cela si-
gnifie que le centre de l’émission Lyman-a est produit plus loin. Cette mesure est d’autant plus
importante, qu’elle permet de supposer les origines des offsets mesurés. Lorsque le pic d’émis-
sion Lyman-a est situé en dehors de la composante UV, cela peut indiquer que l’offset est produit
soit par une source secondaire d’émission Lyman-a différente de la composante UV principale,
par exemple une galaxie satellite ou un site d’émission Lyman-a in-situ dans le CGM; soit par
des effets de diffusions à grande échelle dans le CGM, provoqués par une grande densité de co-
lonne, la présence d’un outflow ou d’un inflow ; ou bien encore par une forte quantité de poussière.
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externe à l’émission UV principale.

Lorsque le pic d’émission Lyman-a, bien que décalé par rapport à l’UV, se situe à l’intérieur de
la composante UV principale, il peut être produit par une distribution inhomogène de poussière
ou d’hydrogène neutre du CGM à l’échelle de l’ISM ou bien encore pas l’émission puissante d’un
grumeau de formation stellaire en périphérie de la galaxie.

La Figure 5.15 montre la distribution des valeurs de Dell pour l’échantillon complet en gris et
pour les galaxies avec une mesure d’offset significative en rose (bien qu’une partie des galaxies
présente un pic d’émission Lyman-a extérieur à la composante UV, 95% des galaxies ont leur pic
d’émission Lyman-a situé à l’intérieur du halo Lyman-a). Si l’on considère Dell = 2 comme limite
entre les offsets internes et externes à l’émission UV (pour tenir compte de l’erreur du la mesure
de r90,UV et les effets de PSF qui peuvent décaler le centroïde de l’émission Lyman-a), on mesure
que 38% des sources présentent un offset interne et 62% un offset externe. Si l’on ne considère que
les offsets significatifs, la proportion d’offset interne tombe à 31%.

Evolution de Dell avec le redshift : On n’observe aucune variation de la valeur médiane de Dell
avec le redshift, en revanche la fraction de galaxies avec Dell > 2 diminue à grand redshift ; on me-
sure 54% à z < 4, 34% à 4 < z < 5 et 25% à z > 5. Ce résultat peut être le résultat du fait qu’il
est plus difficile de mesurer des offsets petits à grand redshift (spécialement à z > 5), ou bien à une
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différence intrinsèque entre l’environnement des galaxies à grand et plus petit redshift.

Evolution de Dell avec les paramètres des galaxies hôtes : On ne mesure aucune corrélation
significative entre Dell et le taux de formation stellaire ou bien le paramètre b.

Evolution de Dell avec les paramètres du halo Lyman-a : La Figure 5.16 montre les variations
de Dell en fonction des valeurs de r50,UV et r50,Lya. Sur l’échantillon globale, les mesures de corréla-
tions entre Dell et r50,UV ne sont pas concluantes (p0 > 0.1), mais lorsqu’on n’étudie uniquement les
galaxies avec Dell < 15 (ce qui représente 90% de l’échantillon), alors on mesure une décroissance
nette de Dell avec r50,UV (coefficient de Pearson rP = �0.24 avec p0 = 0.04). Plus une galaxie est
grande, plus elle a de chance de présenter un offset interne. Ce résultat suppose que les galaxies
UV les plus grandes ont plus de chance de présenter un structure complexe dans l’ISM (grumeaux
de formation stellaire ou bien distribution inhomogène de poussière) ou dans le CGM permettant
de produire des offsets petits devant la taille de la galaxie mais néanmoins mesurables et significa-
tifs. Cela m’amène à la question suivante : les galaxies les plus petites présentent-elles réellement
en moyenne, un offset plus grand ou bien est-ce du au fait que si ces galaxies sont petites il est
plus difficile, même en les observant par effet de lentille gravitationnelle, de détecter un éventuel
offset interne significatif ? De plus on observe au moins 6 cas de galaxies dont la composante stel-
laire est étendue (r50,UV > 0.1kpc) qui présentent une valeur de Dell > 15. Si l’on suppose qu’une
galaxie plus grande est plus massive et que par conséquent elle est plus susceptible d’accrêter
autour d’elle une ou plusieurs galaxies satellites ou bien un flux d’accrétion de gaz à travers le
CGM, cela pourrait expliquer que des galaxies très grandes présentent aussi des offsets externes
très importants.

Une discussion plus détaillée des différents phénomènes pouvant conduire à la formation de
tels offsets, à la fois internes et externes est menée dans le Chapitre 8.

5.6 Incertitudes dues à l’effet de lentille gravitationnelle

Toutes les mesures présentées dans cette thèse sont effectuées sur les sources observées par ef-
fet de lentille gravitationnelle. Si cet effet permet d’amplifier et de multiplier l’image des sources,
il induit également des incertitudes supplémentaires sur les résultats par rapport aux études dans
les champs vides. Ces incertitudes sont principalement dues aux modèles de masse des amas,
pour bien comprendre les mesures qui sont faites, il faut aussi prendre le temps d’étudier le fonc-
tionnement et l’impact de ces incertitudes sur les mesures.

5.6.1 Dispersion des mesures dans les systèmes multiples

Les modèles de masse des amas sont des modèles paramétriques, basés les positions obser-
vées des images constituant les systèmes multiples. La composante principale des amas étant la
matière noire, dont la nature est encore inconnue et que l’on ne peut pas observer, il est impos-
sible d’affirmer avec certitude qu’un modèle de masse est parfait. En revanche, plus le modèle
prédit correctement les positions observées des images, plus il doit être proche de la vérité. En
plus de l’incertitude générale du modèle, qui peut se résumer à l’écart médian entre les positions
prédites et les positions observées du meilleur modèle, un moyen d’estimer le niveau de certitude
d’un modèle est d’étudier les systèmes multiples. En effet ces images sont produites par la même
source, on devrait donc, en théorie, pouvoir mesurer sur chacune d’elle exactement les mêmes
paramètres. La dispersion des valeurs mesurées pour les images d’une même source représente
un bon indicateur de fiabilité du modèle. Cependant ce résultat est à prendre avec précaution, car
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FIGURE 5.16 – Gauche : distribution des valeurs de r50,UV en fonction de Dell. Les
points rouges indiquent les sources pour lesquelles on a pu mesurer un offset fiable
à plus de 95% et les points gris les autres. La ligne en pointillés se situe Dell = 1, va-
leur avant laquelle on observe une décroissante de la taille UV quand Dell augmente.
Droite : distribution des valeurs de r50,Lya en fonction de Dell. Les points rouges in-
diquent les sources pour lesquelles on a pu mesurer un offset fiable à plus de 95% et
les points gris les autres. Aucune tendance n’est mesurée entre les deux paramètres.

pour les systèmes dont une image au moins est très amplifiée, un autre paramètre entre en jeu :
l’amplification relative des images.

Dans les sections précédentes, lorsque plusieurs images étaient sélectionnées pour une même
source, seules les valeurs mesurées sur l’image la plus amplifiée ont été conservées. Les modèles
actuels ne sont pas suffisamment précis pour reproduire sans erreur toutes les images en même
temps (il existe une méthode pour y parvenir mais qui demande d’optimiser un modèle par
source, les détails sont donnés dans le Chapitre 7). Les mesures effectuées sur différentes images
de la même source peuvent donner des résultats très différents produits par la différence d’ampli-
fication entre les images multiples. En effet, plus une image est amplifiée, plus on peut observer
de détails. La Figure 5.17 représente pour chaque système multiple (80 en tout), la dispersion des
mesures (en étendue spatiale UV et Lyman-a, ellipticité et offsets) par rapport à la valeur moyenne
pondérée par l’amplification de chaque image du système. Pour environ 19% des sources, la dis-
persion est faible (inférieure à 20% de la valeur moyenne pondérée) pour les différentes mesures.
Pour 30%, cette dispersion est modérée, entre 20% et 50% de la valeur moyenne pondérée. En re-
vanche, on constate que sur les 80 systèmes multiples pour lesquels, deux ou plus images ont pu
être modélisées, 4 présentent une dispersion des valeurs supérieure à la valeur moyenne mesurée.
Après inspection visuelle, il s’avère que ces systèmes correspondent aux systèmes multiples les
plus amplifiés (avec des amplifications totales comprises entre 20 et 50), présentant des images
multiples avec des valeurs d’amplification très différentes. Au sein de ces systèmes particuliers,
la différence conséquente d’amplification entre les images entraine des différences aussi consé-
quentes dans la précision des mesures. Plus une image sera amplifiée, plus on distinguera de
détails, plus la mesure sera précise. Mais cette même mesure effectuée sur une image moins am-
plifiée de la même source donnera un résultat différent et beaucoup moins précis. A l’inverse,
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plus l’image est amplifiée, plus l’estimation précise de l’amplification est difficile. Les images les
plus amplifiées sont celles qui croisent les lignes critiques, l’amplification varie alors fortement à
l’intérieur de l’image ce qui rend la mesure moyenne difficile. Donc paradoxalement les images
les plus amplifiées sont à la fois le terrain d’excellence pour étudier les propriétés résolues des
sources (cf Chapitre 7) mais peuvent aussi présenter de très fortes incertitudes supplémentaires
sans traitement individuel spécifique.

La Figure 5.18 illustre cet effet pour deux objets de l’échantillon : le système 1 de l’amas
MACS0940 et le système 3 de l’amas A2390. Dans les deux cas, une ou plusieurs images sont
très amplifiées et la différence d’amplification entre les images est très importante. Sur la figure
sont représentées les valeurs d’offsets mesurées pour chaque image multiple. On constate que cette
valeur varie énormément selon l’image considérée. Dans le cas du système de MACS0940, sur
l’image la plus amplifiée (image 1.3) on mesure un offset Dcent = 0.41 kpc alors que sur l’image 1.4,
sur laquelle on peut distinguer les deux pics d’émission Lyman-a on mesure Dcent = 1.25 kpc. Ces
deux valeurs sont très différentes et incompatibles et les deux sont estimées avec plus de 95% de
probabilité. Ayant fait le choix de retenir uniquement les valeurs mesurées sur les images les plus
amplifiées, c’est la mesure de l’image 1.3 qui a finalement été conservée. Dans ce cas, la variation
significative de la mesure tient à ce que l’image 1.4 est parfaitement alignée avec l’effet d’étirement
de l’amas et permet donc de distinguer les deux composantes d’émission plus nettement que dans
l’image 1.3. Le choix entre les deux images est très délicat. En revanche lorsque l’on compare avec
des deux autres images, moins amplifiées, on remarque que l’offset significatif n’est pas mesurable
dans ces deux images, d’où l’intérêt de conserver la mesure la plus amplifiée. Dans les deux cas
de figure, la valeur de Dell est significativement inférieure à 1, ce qui rend pour la discussion ces
deux mesures compatibles.

Dans le cas du système de A2390 (Pelló et al. 1999), le même effet est observé. L’image du
haut étant beaucoup plus étirée, on distingue mieux le décalage entre l’émission UV et l’émission
Lyman-a. Dans ces deux cas de figure, la mesure de l’offset et de la distance elliptique est signifi-
cative et robuste, alors que les images multiples présentent une grande dispersion de valeurs.

Ces quatre cas sont donc à traiter individuellement à l’aide d’un modèle ajusté spécifiquement
pour ces systèmes qui permet alors de combiner toutes les images multiples malgré les différences
d’amplification. Deux d’entre eux ont fait l’objet d’une telle étude plus poussée, présentée dans le
Chapitre 7.

5.6.2 Nouvelle mesure de l’amplification gravitationnelle

La modélisation de l’émission Lyman-a dans le plan source permet également de mesurer à
nouveau, d’une nouvelle manière, les valeurs d’amplification. En effet, l’amplification peut être
définie comme le rapport entre le flux dans le plan source et le flux détecté dans le plan image (cf
Chapitre 2). Ainsi si l’on divise le flux total contenu dans les images modélisée (sans bruit) au flux
total contenu dans les images des galaxies dans le plan source, on obtient une nouvelle mesure
de l’amplification. Cette mesure est importante pour deux raisons : dans un premier temps, elle
permet de confirmer les valeurs d’amplification mesurée avec LENSTOOL, mais aussi de vérifier
la convergence des modèles en s’assurant que la nouvelle valeur d’amplification reste compatible
avec l’ancienne (pour les objets peu amplifiés uniquement). L’amplification est une mesure très im-
portante puisqu’elle nous permet de retrouver les valeurs intrinsèques des paramètres des source,
tels que par exemple le flux ou la luminosité Lyman-a, la taux de formation stellaire, la magni-
tude UV. Une erreur d’un facteur 2 sur l’amplification entraine la même erreur sur ces paramètres.
La deuxième raison de faire cette mesure est d’obtenir une valeur d’amplification plus robuste
pour les images très amplifiées. En effet, les images les plus amplifiées sont celles qui se trouvent
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FIGURE 5.17 – De gauche à droite sont représentées des distributions de la déviation
des mesures effectuées sur les différentes images d’un systèmes multiple en fonction
de la valeur moyenne, pondérée par l’amplification, des paramètres de ces sources
pour la mesure de l’étendue, de l’ellipticité et de l’offset spatial. Les points de cou-
leurs indiquent les valeurs mesurées pour des systèmes multiples avec au moins
trois image modélisées, les points gris représentent les systèmes multiples composés

de deux images uniquement.

proches des lignes critiques (dans le plan image) ; l’amplification varie donc beaucoup à l’inté-
rieur même de l’image. La valeur d’amplification mesurée par LENSTOOL, à une position donnée
dans l’image, ne représente donc pas la valeur de l’amplification moyenne de toute l’image, ce
que mesure par contre l’amplification déduite des modélisations. Cet effet est négligeable dans les
images peu amplifiées, au sein desquelles la valeur de µ est très stable. La Figure 5.19 représente
la distribution de cette nouvelle mesure de µ en fonction de la mesure originale. Pour chaque
image, la nouvelle mesure d’amplification correspond à la valeur moyenne des 4 modèles qui ont
le mieux reproduit la distribution d’émission Lyman-a. Les barres d’erreur représentent la disper-
sion des valeurs d’amplification entre tous les modèles qui ont été appliqués à l’image Lyman-a.
On constate, comme attendu, que pour les images avec µ < 10, les deux mesures sont compatibles.
En revanche pour les images avec µ > 10, les nouvelles mesures sont plus faibles et plus réalistes
que celles données par le modèle en se basant uniquement sur les positions des images. Ainsi il y
a un vrai intérêt à mesurer l’amplification moyenne sur les images au lieu de l’amplification à une
position donnée.
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FIGURE 5.18 – Haut : Image HST (F814W) du système 1 de l’amas MACS0940 à
z = 4.03 (Claeyssens et al. 2019). Les quatre images multiples sont nommées en
blanc. les contours jaunes représente la distribution d’émission Lyman-a et les lignes
rouges les lignes critiques du modèle de masse. Sur chaque image, l’écart entre le
pic d’émission UV et le pic d’émission Lyman-a est représenté par la flèche verte.
l’amplification de chaque image est affichée en blanc. Les cadre noir donne pour
chaque image les valeurs des mesures d’offsets effectuées. Bas : Même chose pour le

système 3 de l’amas A2390 à z = 4.04 (Pelló et al. 1999).
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FIGURE 5.19 – Distribution des nouvelles mesures d’amplification, réalisées à partir
des modèles dans le plan source, en fonction des mesures originales de LENSTOOL
basées uniquement sur la position des images. La lignes noire indique y=x. On re-
marque que pour les images avec une amplfication µ < 10, les deux valeurs sont
compatibles, alors que pour les images très amplifiées (µ > 10) la nouvelle mesure

est en moyenne plus basse et plus réaliste.
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Bilan de ce chapitre :

⇤ L’émission Lyman-a de 271 sources a pu être modélisée dans le plan source. Parmi ces
galaxies, 142 ont également pu être caractérisées en émission UV.

⇤ Chaque images Lyman-a a été modélisée avec plusieurs modèles afin de reproduire au
mieux les profils complexes d’émission observés dans l’échantillon LLAMAS. Malgré
l’amplification, 67% des images restent bien reproduites par un modèle composé de
deux profils exponentiels centrés à la même position. 12% des sources nécessite un
modèle plus complexe pour être correctement modélisée.

⇤ L’étude de l’étendue du halo Lyman-a par rapport à la composante UV a montré que
la corrélation mesurée dans Leclercq et al. [2017] était toujours valide pour des plus
faibles émetteurs Lyman-a, même en tenant compte des incertitudes de mesure. Le
halo Lyman-a est en moyenne 12 fois plus étendu que l’émission UV des galaxies.

⇤ L’étendue du halo Lyman-a est corrélée à plusieurs paramètres : le taux de formation
stellaire, la largeur équivalente Lyman-a au repos et la FWHM de la raie Lyman-a. Les
halos à plus grand redshift sont globalement moins étendus.

⇤ Parmi les halos modélisés, 48% présentent une distribution d’émission Lyman-a signi-
ficativement elliptique, les halos Lyman-a sont en moyenne cependant plus circulaires
que la distribution d’émission UV.

⇤ Plus les images sont amplifiées ou présentent un fort rapport signal sur bruit, plus
ils auront de chance d’être mesuré elliptique. Les halos Lyman-a tendent donc tous à
être reproduit pas une distribution elliptique a condition qu’ils soient bien résolus. La
valeur du rapport des axes reste stable à qLya = 0.48 ± 0.03.

⇤ Grâce à l’amplification gravitationnelle, de nombreux offsets sont mesurés entre l’émis-
sion UV et l’émission Lyman-a des galaxies. La médiane des valeurs d’offset de situe
à Dcent = 0.66 kpc quand l’offset est mesuré entre les centroïdes des deux distribution
d’émission, ce qui est en accord avec les récentes études de Hoag et al. [2019], Ribeiro
et al. [2020] et Lemaux et al. [2021].

⇤ Parmi les galaxies de l’échantillon LLAMAS, 63% présentent une mesure d’offset fiable
à plus de 95%.

⇤ Les mesures d’offsets sont corrélées à plusieurs paramètres physiques : le taux de for-
mation stellaire et la pente UV de l’émission du continuum.

⇤ Les offsets peuvent être séparés en deux catégories : les offsets internes (qui représentent
40% des galaxies LLAMAS) et les offsets externes (60%).

⇤ Plusieurs phénomènes physiques tels que l’émission Lyman-a de galaxies satellite ou
en cours de fusion, les variations dans la distribution en hydrogène neutre du CGM
ou la présence de vent stellaire peuvent expliquer la production des offsets externes.
Les offsets internes sont plus probablement produit par des effets à petite échelle :
émission Lyman-a par un grumeau de fraction stellaire très brillant, irrégularité de la
distribution en poussière dans l’ISM ou bien petit vent stellaire.

⇤ Les mesures par effet de lentille gravitationnelle permettent d’étudier des objets plus
petits et plus faibles, mais induisent également des incertitudes supplémentaires. La
mesure de l’amplification est à étudier particulièrement. Une nouvelle mesure, plus
juste pour les images très amplifiées a été proposée grâce aux modélisation de l’émis-
sion Lyman-a dans le plan source.
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Chapitre 6

Propriétés spectrales des émetteurs
Lyman-a

C’est la nuit qu’il est beau de croire à la
lumière.

Edmond Rostand, Chantecler, II, 3

La raie Lyman-a peut être considérée comme l’empreinte du gaz froid d’hydrogène présent à
l’intérieur et autour des galaxies. Comme nous l’avons introduit dans le Section 1.3.3, il existe une
grande diversité de profils de raies Lyman-a qui dépendent des propriétés du gaz dans lequel les
photons sont émis puis diffusés : ces paramètres incluent la densité de colonne du gaz, sa vitesse
d’expansion ou d’effondrement, l’opacité due à la poussière et la vitesse thermique des atomes. Le
caractère résonant de l’émission Lyman-a complique beaucoup l’interprétation de la morphologie
des raies observées. Grâce à l’instrument MUSE et à sa résolution spectrale il est possible d’étudier
les propriétés spectrales des raies Lyman-a et de connecter ces mesures aux propriétés spatiales
des halos d’hydrogène. Une étude détaillée visant à rapprocher ces propriétés spectrales aux pro-
priétés spatiales des halos Lyman-a ne faisait pas initialement partie des objectifs principaux de
cette thèse. Ce chapitre vise simplement à présenter les résultats préliminaires de cette étude, que
je compte achever pendant mon post-doctorat. Ces résultats incluent : les mesures de propriétés
globales des raies Lyman-a, la mesure du redshift systémique quand elle est possible, les profils
à double pics d’émission et enfin les ajustements des spectres avec des modèles de vents galac-
tiques. Grâce à l’effet de lentille gravitationnelle, les spectres extraits à partir d’images amplifiées
de galaxies peuvent présenter un très bon rapport signal sur bruit, permettant potentiellement
de détecter d’autres raies d’émission ou d’absorption en plus de la raie Lyman-a. L’amplification
gravitationnelle dans ce cas ne fait qu’augmenter le flux et donc la qualité des spectres : les effets
morphologiques sur les images peuvent être ignorés lorsqu’on étudie uniquement le spectre des
objets ; seule la valeur de l’amplification totale est importante.

6.1 Profils spectraux des raies Lyman-a

Grâce à la procédure détaillée dans la Section 4.1.1, je mesure pour chaque raie Lyman-a ob-
servée la position du pic de la raie, la FWHM (Full With Half Maximum en anglais), le flux et
l’asymétrie de la raie. La longueur d’onde du pic de la raie Lyman-a permet notamment de mesu-
rer le redshift des objets pour lesquels on ne détecte aucune autre raie d’émission. Dans ces cas là
on mesure ce que l’on appelle un redshift Lyman-a zLya. La raie Lyman-a observée étant générale-
ment décalée vers le rouge par le transfert radiatif des photons dans le CGM (cf Section 1.3.3), la
valeur de zLya est surestimée par rapport au redshift systémique zsys des galaxies qui représente la
vitesse intrinsèque du gaz contenu dans la galaxie. Parmi les paramètres de la raie Lyman-a me-
surés grâce à l’ajustement des raies par un profil gaussien asymétrique : la largeur à mi-hauteur
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FIGURE 6.1 – Gauche : Distributions des FWHM au repos, corrigées des effets ins-
trumentaux, pour cinq échantillons (LLAMAS, UDF, LESSER, XLS et LASD). On
observe que les échantillons MUSE (LLAMAS et UDF) avec de plus grands redshifts
possèdent en moyenne des valeurs de FWHM plus grandes que les échantillons à
plus faibles redshifts. Droite : Distribution des valeurs de FWHM des cinq échan-
tillons en fonction du redshift. On observe que les échantillons MUSE avec z > 3
montrent très nettement de plus grandes valeurs de FWHM bien que cette valeur

diminue significativement avec le redshift.

(FWHM) et l’asymétrie représentent les traces de la diffusion des photons dans l’ISM, le CGM et
potentiellement l’IGM.

Largeur à mi-hauteur : La FWHM de la raie mesure la dispersion des vitesses (s) des atomes
émettant les photons Lyman-a. La FWHM et la dispersion des vitesses sont liées par la relation :

FWHM = 2.35 ⇥ s (6.1)

Pour obtenir les FWHM intrinsèques des raies observées, on corrige ces valeurs de deux effets.
L’élargissement des raies provoquées par le redshift est corrigé en rapportant les FWHMobs obser-
vées au repos par la formule :

FWHM0[km.s�1] =
FWHMobs[A]⇥ c

l0[A]⇥ (1 + z)
(6.2)

Les spectres subissent également un élargissement dû aux effets instrumentaux (cf Section 3.2.1)
appelé LSF (pour Line Spread Function en anglais). La LSF de l’instrument MUSE dépend de la
longueur d’onde de la raie détectée et s’exprime :

FWHMLSF = 5.19939 � 0.000756746 ⇥ l + 4.93397 ⇥ 10�8 ⇥ l2 (6.3)

avec l en Å. On retire donc préalablement cette valeur de la FWHM mesurée :

FWHMcorr =
q

FWHM2
obs � FWHM2

LSF (6.4)
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Dans le cas des photons Lyman-a, la dispersion des vitesses sondées est celle des atomes res-
ponsables de la dernière diffusion des photons, dans l’ISM si le photon s’échappe sans interaction
avec les atomes du CGM; ou bien dans le CGM lorsque le photon est diffusé. Si l’on observe une
raie Lyman-a très fine, avec une faible FWHM, les photons ont probablement été émis et se sont
diffusés dans un milieu peu dense (cf Section 1.3.5) ou bien au sein duquel les atomes ont des
vitesses thermiques faibles (cf Section 1.3.5). A l’inverse, une raie Lyman-a très large est générale-
ment produite lorsque les photons ont subi de nombreuses diffusions au sein d’un milieu dense
ou bien en expansion rapide (cf Section 1.3.5). Verhamme et al. [2018] ont également montré que
la FWHM des raies Lyman-a, à grand redshift est proportionnelle au décalage du pic de la raie
Lyman-a par rapport à la vitesse systémique du gaz, ce qui indique que plus la FWHM de la raie
émergente est grande, plus les photons ont subi de diffusions avant de pouvoir s’échapper du
milieu d’hydrogène neutre. La Figure 6.1 représente la distribution des FWHM au repos mesurées
dans l’échantillon LLAMAS (corrigées de la LSF instrumentale de MUSE) en rouge. Les autres
couleurs représentent les FWHM mesurées sur les raies Lyman-a de quatre échantillons :

— L’échantillon de l’UDF (Leclercq et al. 2017) regroupe 145 LAEs sélectionnés selon leur
émission Lyman-a, observés avec MUSE couvrant la même gamme de redshifts que l’échan-
tillon LLAMAS. (2.9 < z < 6.7).

— L’échantillon LESSER (pour LEnSed laeS in the Eboss Survey en anglais, Cao et al. 2020) est
constitué de LAEs observés par effet de lentille gravitationnelle. Dans ce cas les lentilles
sont des galaxies individuelles (on appelle ce cas de figure le galaxy-galaxy lensing) obser-
vées dans le cadre du sondage SDSS (Albareti et al. 2017). L’échantillon LESSER comprend
361 LAEs avec 2 < z < 3 dont 80 présentent un profil Lyman-a avec deux pics d’émis-
sion. Les galaxies de l’échantillon sont sélectionnées par leur émission Lyman-a détectée
dans les spectres des galaxies lentilles à plus bas redshift. Cette sélection "à l’aveugle" est
très similaire à la sélection des LAEs dans MUSE (UDF et LLAMAS) basée uniquement sur
l’émission Lyman-a.

— L’échantillon XLS (pour Xshooter Lyman-a Sample en anglais, Matthee et al. 2021) est consti-
tué de 35 LAEs observés avec l’instrument XShooter sur le VLT à z ⇠ 2. Les LAEs de cet
échantillon ont été sélectionnés grâce à l’émission Lyman-a détectée dans des images NB
afin que toutes les sources présentent une largeur équivalente EWLya > 25 Å.

— La base de données LASD (pour Lyman Alpha Spectral Database en anglais) (Runnholm
et al. 2021) recense 332 LAEs avec 0 < z < 6.6 provenant de plusieurs échantillons dif-
férents. Parmi ces sources, 143 possèdent un redshift systémique estimés grâce à une ou
plusieurs raies nébulaires autres que la raie Lyman-alpha. Ces LAEs ont un redshift entre
0.02 et 0.44. Ces spectres proviennent de plusieurs programmes d’observation de l’instru-
ment COS/HST.

On observe que les dispersions de vitesse des échantillons LLAMAS et UDF ne coïncident
pas parfaitement en moyenne. L’échantillon LLAMAS présente un valeur moyenne de FWHM
légèrement plus faible que l’échantillon de l’UDF (smed,LLAMAS = 107 km.s�1 et smed,UDF =
124 km.s�1). On a montré dans le Chapitre 5 que la FWHM de la raie est proportionnelle à la
taille du halo Lyman-a autour des galaxies (cf Figure 5.7) et que les tailles des halos Lyman-a me-
surées dans l’échantillon LLAMAS sont bien inférieures à celles des halos de l’UDF (cf Figure 5.6).
Il est donc normal de mesurer dans l’échantillon LLAMAS des valeurs de FWHM plus faibles
en moyenne et une plus grande quantité de raie Lyman-a plus étroites. On observe néanmoins
que la gamme de valeurs de s mesurée dans les LLAMAS ([11 � 465]km.s�1) englobe celle de
l’UDF ([74 � 217] km.s�1). Dans les deux échantillons pris indépendamment la valeur de s dé-
croît significativement avec le redshift : on mesure un coefficient et une p-valeur de Pearson de
r = �0.14 et p0 = 0.0015 dans les LLAMAS et r = �0.33 et p0 = 10�5 dans l’UDF. Les FWHM
mesurées dans l’échantillon de l’UDF le sont différemment de celles mesurées dans l’échantillon
LLAMAS : une nouvelle analyse des spectres de l’UDF avec exactement la même méthode serait
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FIGURE 6.2 – Gauche : Distribution des valeurs du paramètre d’asymétrie des raies
Lyman-a des galaxies de l’échantillon LLAMAS. Lorsque l’asymétrie est positive,
cela signifie que la raie Lyman-a est asymétrique vers le rouge. Une valeur nulle
revient à un profil gaussien normal. Droite : Distribution du paramètre d’asymétrie

en fonction du redshift. Aucune tendance n’est observée.

nécessaire pour confirmer correctement ces tendances entre les deux échantillons. On mesure une
grande différence entre les valeurs de FWHM des galaxies LESSER et des galaxies observées avec
MUSE, une comparaison plus précise sera nécessaire pour confirmer ou non cette fracture entre
les deux échantillons. De plus, il est clair qu’un effet de sélection important affecte la comparaison
entre les échantillons avec z > 3 et ceux avec z < 3. Enfin les valeurs de s des galaxies à très
faibles redshift de l’échantillon LASD sont en moyenne équivalentes à celles de l’échantillon LES-
SER (smed,LASD = 71.4 km.s�1 et smed,LESSER = 72.4 km.s�1). Malheureusement, il n’existe aucun
échantillon de LAEs observé à 0.5 < z < 2 (i.e. à ces redshifts la raie Lyman-a se trouve dans l’UV
et est très difficile à observer) pour étudier l’évolution des valeurs de s après z = 2.

La décroissance de la dispersion moyenne des vitesses à grand redshift peut s’expliquer de
plusieurs manières. Shibuya et al. [2019] a montré que le rayon caractéristique de l’émission UV
des LAEs décroit avec les redshift entre z = 0 et z = 10. En sachant que la taille des halos Lyman-a
est en moyenne proportionnelle à la taille UV de la galaxie et que la taille des halos est liée à la
dispersion des vitesses mesurées, on peut expliquer la tendance mesurée ici.

Asymétrie des la raie : Le deuxième paramètre important est l’asymétrie de la raie Lyman-a (a).
L’asymétrie apparente de la raie pourrait résulter des différentes diffusions subies par les pho-
tons (Verhamme et al. 2006) autant que de l’absorption de l’IGM (Hayes et al. 2021). On observe
que dans l’échantillon LLAMAS, 81 % des LAEs présentent une raie Lyman-a asymétrique vers le
rouge (a > 0) et une valeur médiane de amed = 0.18. Toutes les autres études spectrales récentes
sur les LAEs ont également trouvé que la plupart des raies Lyman-a observées étaient asymé-
triques principalement vers le rouge ; cependant l’asymétrie de la raie reste difficile à interpréter
et sa mesure individuelle est peu précise. Nous avons également observé que l’asymétrie est sou-
vent dégénérée avec la FWHM dans les ajustements asymétriques. La distribution des valeurs
d’asymétrie dans l’échantillon LLAMAS montre que les galaxies à plus grand redshift ont ten-
dance à présenter un raie plus asymétrique. En prenant en compte les incertitudes des mesures,
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on mesure un coefficient de Pearson r = 0.18 associé à une p-valeur de p0 = 10�5, que l’aug-
mentation de l’asymétrie avec le redshift constitue une tendance significative, tendance confirmée
en mesurant la médiane des valeurs dans 3 sous-échantillons à différents redshifts (cf Figure 6.2).
Malheureusement les autres échantillons n’ont pas mesuré l’asymétrie des raies Lyman-a ou bien
avec une méthode trop différente pour que l’on puisse réaliser une comparaison probante.

La croissance de l’asymétrie avec le redshift est difficile à interpréter. Si l’asymétrie du profil
est produite par le décalage spectral des photons Lyman-a vers le rouge lors de leur traversée du
CGM, alors on s’attendrait également à une augmentation de la FWHM associée. Cependant on
n’observe aucune tendance entre la FWHM de la raie et l’asymétrie. De plus, l’effet instrumental
n’est pas à exclure, à grand redshift, la LSF de MUSE est plus petite, l’asymétrie des profils peut être
moins effacée et plus facile à mesurer. Tester cet effet ainsi qu’obtenir de nouvelles observations
sont nécessaires pour étudier l’origine de l’asymétrie de la raie Lyman-a.

6.2 Mesure du redshift systémique

Grâce à l’amplification gravitationnelle, le rapport signal sur bruit des spectres des LAEs est
amélioré par rapport aux spectres obtenus par les observations des champs vides.

Le redshift systémique trace la vitesse du gaz de la galaxie hôte : il doit donc être mesuré à par-
tir d’une ou plusieurs raies nébulaires émises dans le milieu inter-stellaire qui n’intéragissent pas
avec le CGM. Selon les redshifts des galaxies, différentes raies d’émission nébulaires sont acces-
sibles dans MUSE (ces raies sont résumées dans la Table 6.1). Les mesures de redshift systémique
sont effectuées à partir des ajustements du spectre produits par PYPLATEFIT (cf Section 3.3.8). On
ne conserve finalement que les sources possédant au moins une de ces raies d’émission avec un
rapport signal sur bruit S/N > 5. Dans l’échantillon LLAMAS, 34 sources (soit 7% de l’échan-
tillon) ont une mesure de redshift systémique (valeurs résumées dans la Table 6.2).

La mesure du redshift systémique permet d’évaluer le décalage vers le rouge de la raie Lyman-
a (noté DVpeak) par rapport à l’émission originale. Ce paramètre peut sonder à la fois la densité
de colonne du nuage d’hydrogène traversé par les photons Lyman-a et/ou la vitesse d’expan-
sion du milieu (cf Section 1.3.5). Malheureusement peu de galaxies à grand redshift possèdent une
valeur de redshift systémique fiable, même dans les observations MUSE. Verhamme et al. [2018]
ont utilisé un échantillon de 13 galaxies avec z > 3 possédant une mesure de redshift systémique
pour mesurer la corrélation entre le décalage du pic rouge de la raie Lyman-a et la FWHM de la
raie. Ils ont montré que le décalage du pic rouge de la raie Lyman-a est proportionnel à la FWHM
de ce même pic. Cette corrélation proviendrait naturellement des effets de diffusion subis par
les photons Lyman-a : plus les photons subissent de diffusions, plus ils se décalent vers le rouge
pour sortir du nuage d’hydrogène neutre, et plus la raie émergente est large. En comparant leurs
mesures avec celles effectuées sur des spectres obtenus à partir de modèles idéalisés de vent galac-
tique, tels que présentés dans la Section 1.3.5 ; Schaerer et al. [2011] et Zheng and Wallace [2014],
ont montré que les modèles théoriques suivent la même relation. Les modèles utilisés atteignent
des valeurs de FWHM plus grandes que dans les données LLAMAS (de 214 à 512 km.s�1 dans les
données LLAMAS contre des valeurs allant jusqu’à 1200 km.s�1 dans les modèles). Les modèles
avec une plus grande densité de colonne en hydrogène neutre tendent à avoir de plus grandes
valeurs de FWHM et un plus grand décalage vers le rouge du pic Lyman-a. Zheng and Wallace
[2014] utilisent des simulations de vents anisotropiques dans un milieu non-homogène. Les deux
types de modèles fonctionnant, il semble que les valeurs des FWHM sont indépendantes de la
géométrie du CGM mais liées principalement à la densité de colonne effective subie par les pho-
tons qui s’échappent du CGM, qui serait alors la principale cause des différents profils Lyman-a
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FIGURE 6.3 – Haut : Spectre du système 22 dans l’amas A370. Le redshift systé-
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observés. Cette relation permet également d’obtenir une estimation du redshift systémique des
LAEs à partir de la valeur de la FWHM des raies.

La Figure 6.5 représente la distribution des valeurs de FWHMLya et DVpeak pour les 34 galaxies
de l’échantillon LLAMAS ainsi que les galaxies de l’échantillon XLS et de l’échantillon LASD
(seulement celles dont la luminosité au pic de la raie Lyman-a est supérieure à 1039 erg.s�1). Les
trois échantillons semblent suivre la même corrélation mesurée par Verhamme et al. [2018] (re-
présentée en noir sur la Figure 6.5). Les trois échantillons couvrent la même gamme de valeurs
de DVpeak (entre 50 et 500 km .s�1) : on n’observe aucune tendance entre DVpeak et z. La produc-
tion de ce décalage de la raie Lyman-a reste très difficile à interpréter et à comprendre. Plusieurs
autres tendances ont été observées dans différents échantillons de LAES ; par exemple, Erb et al.
[2014] ont montré que DVpeak diminue lorsque la largeur équivalente de la raie Lyman-a EWLya

diminue. La même corrélation a été constatée par Mas-Hesse et al. [2003], Steidel et al. [2010], Sha-
pley et al. [2003] (sur les LBGs), Shibuya et al. [2014], et Hashimoto et al. [2013] qui ont expliqué
cette corrélation par des changements de densité de colonne en hydrogène neutre, de fraction de
recouvrement du gaz et de dispersion des vitesses. Une autre possibilité est que le décalage de
la raie Lyman-a soit produit par l’expansion du CGM. Les simulations idéalisées de vents galac-
tiques (Verhamme et al. 2006, Gronke et al. 2017,Song et al. 2020) ont en effet montré que la vitesse
d’expansion du gaz impacte la valeur observée de DVpeak. Cette vitesse d’expansion du gaz est
théoriquement mesurable directement grâce aux observations lorsque l’on peut détecter une ou
plusieurs raies d’absorption de l’ISM. En effet, dans la plupart des cas, ces raies d’absorption sont
décalées vers le bleu par rapport au redshift systémique des galaxies : ce décalage tracerait la vi-
tesse des outflows dans l’ISM. Cependant Smit et al. [2017] (sur une galaxie) et Cassata et al. [2020]
(sur un échantillon de 53 galaxies à 4.4 < z < 6) n’ont mesuré aucune corrélation entre le décalage
spectral des raies d’absorption DISM et celui des raies Lyman-a DLya.

Plusieurs études théoriques proposent également que le décalage vers le rouge des raies Lyman-
a pourrait être produit par l’absorption des photons Lyman-a par l’IGM lors de leur traversée
jusqu’à l’observateur. Par exemple Smith et al. [2019] et Mitchell et al. [2021], Behrens et al. [2019]
produisent, grâce à des simulations hydrodynamiques, des raies Lyman-a dont la majorité du flux
se situe du côté bleu de la raie, donc très différentes des raies observées. Après le passage à tra-
vers l’IGM ces raies Lyman-a deviennent rouges et décalées par rapport au redshift systémique.
Cependant l’effet de l’IGM seul ne peut pas suffire à expliquer les décalages observés pour au
moins deux raisons : la première est qu’on ne semble pas observer de tendance significative entre
la valeur de DVpeak et le redshift, la seconde est qu’on observe à faible redshift, donc sans effet de
l’IGM, des raies Lyman-a avec des valeurs de DVpeak similaires à celles mesurées à grand redshift
(cf Figure 6.5).

D’autres processus plus complexes, qui commencent à être intégrés aux simulations hydrody-
namiques, pourraient permettre de produire des raies Lyman-a avec un pic rouge dominant. Par
exemple, Kimm et al. [2019] ont montré que les feedbacks des étoiles jeunes peuvent conduire à la
formation de raies Lyman-a avec un pic rouge dominant ; cependant ces spectres ne ressemblent
pas encore parfaitement aux spectres observés. De manière générale, les travaux théoriques ré-
cents s’accordent pour dire que le désaccord entre les profils spectraux produits par les simula-
tions hydrodynamiques les plus sophistiquées pourrait être dû au manque de résolution des pro-
cessus physiques à l’échelle des grumeaux de formation stellaire de l’ISM (, Laursen and Sommer-
Larsen 2007,Suresh et al. 2019, Behrens et al. 2019,Mitchell et al. 2021). Ce point sera discuté plus
en détails dans le Chapitre 8.
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FIGURE 6.5 – Distribution des valeurs du décalage spectral du pic rouge de la raie
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de l’échantillon LLAMAS (en rouge). Les points bleus et bleu foncé représentent les
mêmes mesures appliquées aux galaxies des échantillons XLS (à z ⇠ 2) et LASD (à
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dans Verhamme et al. 2018 et son erreur associée.

Line l0 [Å]
CIV 1548.20
CIV 1550.77
HeII 1640.42
OIII 1660.81
OIII 1666.15
CIII 1906.68
CIII 1908.73

TABLE 6.1 – Liste des raies d’émission nébulaires utilisées pour mesurer les redshifts
systémiques des galaxies. La colonne de droite donne les longueurs d’onde d’émis-

sion au repos dans le vide en Å.
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ID ZLya Zsys Zsys,err Zsys type Lya s
[km.s�1]

A2744_P7858 3.13262 3.1294096 7.9⇥10�5 forbidden 147.6
R1347_P304 3.6131513 3.6110778 7.7⇥10�5 forbidden 103.2
R1347_P4556 3.6335895 3.6309931 9.3⇥10�5 forbidden 115.8
M0940_P218 2.945696 2.944456 1.1⇥10�4 forbidden 94.6
M0940_sys1 4.0378833 4.0337706 7.1⇥10�5 forbidden 191.9
A370_P2159 3.2827291 3.2794082 1.4⇥10�4 forbidden 117.3
A370_sys16 3.7728808 3.7776408 6.7⇥10�5 forbidden 105.9
A370_sys14 3.1299548 3.1276925 6.4⇥10�5 forbidden 123.6
A370_sys27 3.0190754 3.0157537 8.1⇥10�5 forbidden 139.8
M0416S_sys48 4.122727 4.118784 1.5⇥10�4 forbidden 171.3
M0416S_P5114 3.3310356 3.3297873 1.5⇥10�4 CIV 139.8
M0416S_sys35 3.4938452 3.4917588 7.8⇥10�5 forbidden 106.1
M0416S_sys58 3.0834513 3.0781105 7.8⇥10�5 forbidden 185.2
M0416S_sys13 3.222816 3.2186954 6.8⇥10�4 forbidden 174.2
M0416N_sys94 3.294681 3.2892475 6.1⇥10�5 forbidden 133.6
M0416N_P1050 2.929415 2.9282722 1.2⇥10�4 CIV 125.9
M0416N_sys92 3.2268534 3.2224076 9.2⇥10�6 forbidden 149.6
M0416N_sys44 3.29358 3.2893703 2.8⇥10�5 forbidden 143.6
M0416N_sys26 3.2395296 3.2367074 2.8⇥10�5 forbidden 104.7
M2214_sys7 2.951266 2.9492855 1.3⇥10�4 forbidden 136.6
M2214_P542 3.6687202 3.6671202 1.3⇥10�4 CIV 136.4
M0257_P163 3.2244856 3.2219644 1.0⇥10�4 forbidden 107.0
M0257_P477 3.2245088 3.2222955 5.1⇥10�5 forbidden 108.3
M0257_sys2 3.2244635 3.222266 4.1⇥10�5 forbidden 108.3
M0257_sys3 3.854114 3.8500867 8.4⇥10�5 forbidden 55.8
SM2031_sys1 3.5094726 3.506258 1.1⇥10�5 forbidden 118.1
SM2131_sys2 3.4779565 3.476903 1.7⇥10�4 CIV 96.5
M1206_P2849 3.4008408 3.3996806 1.4⇥10�4 CIV 97.1
M1206_P2861 3.074541 3.0714073 3.4⇥10�5 forbidden 130.9
M1206_sys14 3.7572055 3.7541275 6.3⇥10�5 forbidden 138.5
M1206_P8038 4.538656 4.5366893 1.6⇥10�4 CIV 98.1
M1206_P3035 3.065481 3.0622303 1.1⇥10�4 forbidden 123.9
M0451_sys14 3.4593735 3.4571545 2.9⇥10�4 forbidden 104.2
M0451_sys17 3.4602866 3.4579437 9.4⇥10�5 forbidden 121.3

TABLE 6.2 – Table recensant les sources de l’échantillon LLAMAS possédant une
mesure du redshift systémique. Pour chaque source le tableau présente le redshift
Lyman-a mesuré à partir de la modélisation du pic rouge de la raie, le redshift systé-
mique mesuré à partir d’une ou plusieurs raies nébulaires détectées dans les spectres
extraits à partir de l’émission du continuum, avec au minimum S/N > 5. Le type
du redshift systémique dépend de la famille des raies nébulaires les plus brillantes
(forbidden pour les raies [OIII], HeII, CIII] ou CIV). La dernière colonne donne la valeur

de la FWHM du pic rouge de la raie Lyman-a.
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6.3 Profils de raies avec deux pics d’émission

Parmi les nombreux échantillons existant de LAEs, il existe une grande diversité de profils
spectraux des raies Lyman-a (cf Section 1.3.5). Dans l’échantillon LLAMAS, 10% des raies Lyman-
a observées présentent deux pics d’émission.

Afin de détecter les double profils d’émission Lyman-a parmi la totalité de l’échantillon, on
ajuste chaque spectre avec un modèle de raie composé de deux profils gaussiens asymétriques
(cf Equation 4.1). On ajuste très étroitement les paramètres du premier autour des paramètres du
meilleur ajustement de la raie rouge. Les paramètres du deuxième profil sont laissés libres avec
des bornes très larges, excepté la longueur d’onde du pic de la raie bleue qui doit rester inférieure
à celle du pic rouge. Un spectre est considéré comme présentant un double profil quand le c2

réduit de ce nouveau modèle est inférieur à celui du meilleur modèle simple et que le pic bleu
de la raie présentent un rapport signal sur bruit minimum de S/Nbleu > 3 ; enfin on inspecte vi-
suellement chaque spectre. Pour les systèmes multiples, les spectres des différentes images ont
été sommés avant de pratiquer l’ajustement, dans le but de maximiser le rapport signal sur bruit.
Plusieurs spectres, qui présentaient un très faible pic bleu par rapport au pic rouge (appelé blue-
bump), ont été éliminés à l’inspection visuelle car trop incertains (i.e présence d’une raie du ciel au
niveau du pic bleu ou région trop bruitée). Une nouvelle analyse avec une méthode de détection
des blue-bumps plus robustes serait nécessaire pour valider ou non les détections de ces spectres ;
malheureusement, l’élaboration d’une telle méthode ne fait pas partie des objectifs de cette thèse.
Au total 42 LAEs, qui présentent un double pic robuste (cf Figure 6.6) ont été sélectionnés, ces
sources représentent 7.4% de l’échantillon. Cet échantillon nous permet de pratiquer une étude
préliminaire sur les propriétés des profils spectraux particuliers des raies Lyman-a dans l’échan-
tillon LLAMAS.

6.3.1 Fraction de double-pic dans l’échantillon

Lorsque l’on divise l’échantillon en plusieurs morceaux, on peut étudier la proportion des
LAEs avec un double-pic en fonction du redshift, le magnitude UV ou bien de la valeur de S/N des
raies (cf Figure 6.7). Dans l’échantillon LLAMAS on mesure que la fraction de double-pic décroît
fortement avec le redshift . A 2.9 < z < 3.5, 26% des sources présentent un profil Lyman-a avec
un double-pic contre 2% à 4.5 < z < 5 (i.e. un seul objet) et 0% à z > 5. Cette décroissance de la
fraction de double-pic avec le redshift a beaucoup été observée dans les autres études sur les profils
spectraux des raies Lyman-a. En effet il existe très peu de détections de profils de ce type à grand
redshift (Meyer et al. 2021 à z = 6.803, Hu et al. 2016 et Matthee et al. 2018 à z = 6.593, Songaila
et al. 2018 à z = 6.5 et Bosman et al. 2020 à z = 5.8). Le fait que ce genre de profils soit si peu dé-
tecté à grand redshift est généralement expliqué deux phénomènes. D’un côté, beaucoup d’études
attribuent cela à l’absorption du flux par l’IGM : lorsque les photons Lyman-a sont émis par une
galaxie, ils traversent ensuite l’IGM jusqu’à l’observateur ; à grand redshift, proche de la période
de réionisation, l’IGM est plus neutre, et donc plus susceptible d’absorber les photons Lyman-a.
L’absorption par l’IGM affecte principalement la partie bleue de la raie Lyman-a et pourrait donc
effacer le deuxième pic d’émission quand il existe, à grand redshift. Byrohl and Gronke [2020b]
a utilisé la simulations cosmologique TNG pour étudier l’absorption des photons Lyman-a par
l’IGM. Ils ont montré qu’à z > 3, il existe une dégénérescence de deux effets : l’absorption des
photons par l’IGM et les effets de densité de colonne en hydrogène neutre qui influencent égale-
ment la forme de la raie émise. Gronke et al. [2020] ont montré à partir de la simulation CoDaII un
déclin rapide de la transmission des photons Lyman-a par l’IGM à z > 6 qui pourrait expliquer
l’absence de détection des double-pics à ces redshifts. Cependant selon leur étude 5% des lignes
de visées seraient transparentes aux photons jusqu’à z ⇠ 7, on devrait donc pouvoir observer
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FIGURE 6.6 – Mosaïque des raies Lyman-a des galaxies de l’échantillon LLAMAS
présentant deux pics d’émission. Les profils gris représentent les spectres observées
et leur variance et les profil bleus le meilleur modèle ajusté à partir de la super-
position de deux gaussiennes asymétriques. Dans le cas des systèmes multiples le
spectre représenté correspond à la somme des spectres de toutes les images du sys-
tème. Sur chaque spectre est indiqué l’amas et le nom de la source ainsi que la valeur
du redshift systémique en vert ou Lyman-a en rouge. Les lignes verticales grises re-
présentent la longueur d’onde de l’émission Lyman-a mesurée à partir du redshift

systémique quand cela est possible.
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Redshift 2.9<z<3.5 3.5<z<4 4<z<4.5 4.5<z<5 z>5

Fraction double 

pics
24 % 11 % 8 % 2 % [1] 0 %

Fraction de 

l'échantillon
26 % 19 % 17 % 14 % 24 %

Magnitude 

UV

MUV<-20 -19<M<-20 -18<M<-19 -18<M<-17 -17<M<-16 M>-16

Fraction 

double pics
7 % [1] 18 % 19 % 13 % 19 % 23 %

Fraction de 

l'échantillon
5 % 12 % 14 % 24 % 24 % 21 %

 Amplification 1<mu<5 5<mu<10 10<mu<15 15<mu<20 mu>20

Fraction double 

pics
7.3 % 5 % 29 % 33 % 31 %

Fraction de 

l'échantillon
68 % 16 % 4 % 3 % 9 %

FIGURE 6.7 – Tableaux représentant les fractions de profils avec un double-pic en
fonction de différents paramètres. Haut : Evolution de la fraction de double-pic en
fonction du redshift dans l’échantillon LLAMAS. La troisième ligne représente la
fraction de l’échantillon LLAMAS contenue dans chaque tranche de redshift. Mi-
lieu : Fractions de galaxies présentant un profil avec un double-pic dans différentes
tranches en magnitude UV de l’échantillon LLAMAS. La troisième ligne représente
la fraction de l’échantillon LLAMAS contenu dans chaque tranche de magnitude UV.
Bas : Fractions de galaxies présentant un profil avec un double-pic dans différentes
tranches de l’échantillon LLAMAS en amplification gravitationnelle. La troisième
ligne représente la fraction de l’échantillon LLAMAS contenu dans chaque tranche

d’amplification.
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5% de double-pic à ces redshifts là. D’un autre côté, les simulations, à la fois hydrodynamiques et
idéalisées, démontrent que les paramètres du gaz environnant les galaxies ont aussi une grande
influence sur le profil de la raie émergente (Mitchell et al. 2021, Song et al. 2020, Verhamme et al.
2006, Gronke et al. 2017, Smith et al. 2019).

On observe que la fraction de double-pic ne semble pas évoluer significativement avec la ma-
gnitude UV des galaxies. Si cette tendance est réelle cela indiquerait qu’il n’existe pas de lien
intrinsèque entre la production de profils spectraux particuliers et la luminosité UV, la masse stel-
laire et le taux de formation stellaire des galaxies. Avec seulement 42 galaxies dans notre échan-
tillon il est impossible de conclure sur ce point, un plus grand échantillon d’objets, associé à une
fonction de sélection propre à la fois des galaxies et des sources présentant un double-pic, permet-
trait de mieux étudier ces dépendances.

Enfin, on observe sur la Figure 6.7 que la fraction de double-pics augmente fortement avec
l’amplification gravitationnelle des LAEs. Le rapport signal sur bruit des spectres étant fortement
lié à l’amplification (plus une source est amplifiée, plus le flux observé est grand, plus la valeur
de S/N du spectre sera grande), cette tendance montre que plus l’on augmente la qualité des
spectres observés, plus l’on détecte le double-pics. La proportion de double-pic stagne à ⇠ 30% à
partir de µ > 10, ce qui indique qu’à partir d’une certaine valeur d’amplification, on observe tou-
jours la même proportion de profils avec un double-pic, proportion qui correspondrait alors à la
fraction intrinsèque de spectres Lyman-a présentant un double-pic dans l’échantillon LLAMAS.
Cependant, comme pour les mesures de magnitude UV, cette tendance nécessite un plus grand
échantillon pour être confirmée. Mesurer la fraction de double-pic représente un enjeu important
pour contraindre les paramètres qui permettent la formation et l’observation des types de profils,
d’autres études mesurent des fractions similaires à 30 % : dans l’échantillon LESSER (2 < z < 3),
30 à 40 % des LAEs présentent un double-pic ; Yamada et al. [2012] en mesure 50% dans un échan-
tillon de LAEs à z ⇠ 3.1 ; Trainor et al. [2015] 40 % dans un échantillon de quasars, et Kulas et al.
[2012] 30% dans un échantillon de galaxies à 2 < z < 3.

Lorsque l’on compare les propriétés des sources présentant un double-pic d’émission Lyman-
a aux propriétés de l’échantillon total (cf Figure 6.8), on remarque qu’il n’existe aucun double-pic
avec une luminosité Lyman-a inférieure a 1040.6 erg.s�1 et un redshift z > 4.8.

6.3.2 Propriétés des double-pic

Les propriétés des profils à double-pic d’émission peuvent renseigner sur les conditions d’émis-
sion et de diffusion des photons Lyman-a au sein de l’ISM puis du CGM. Verhamme et al. [2006]
ont montré par exemple que l’écartement des deux pics d’émission (Dinter�peak) est très fortement
lié à la densité de colonne en hydrogène neutre dans le CGM. On mesure dans les sources LLA-
MAS des valeurs de Dinter�peak comprises entre 300 et 900 km.s�1 (cf Figure 6.9) qui sont similaires
aux valeurs mesurées dans l’échantillon LASD (33-700 km.s�1) et XLS (180-775 km.s�1). On ob-
serve dans les LLAMAS aucune évolution en redshift. La valeur de Dinter�peak ne semble pas liée
au redshift des sources.
La Figure 6.9 montre que les galaxies présentant une plus grande valeur de Dinter�peak présentent
également un rapport de luminosité entre les deux pics d’émission Lblue/Lred plus faible, ce qui
signifie une moins grande quantité d’émission du coté bleu de la raie Lyman-a ; plus l’écartement
des pics est grand, plus le pic bleu est faible.

De même, la Figure 6.10 montre qu’il existe une tendance entre la luminosité Lyman-a des
galaxies et le rapport des luminosités des deux pics de la raie : plus la luminosité Lyman-a est
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FIGURE 6.8 – Gauche : Distribution en luminosité intrinsèque (après division par
l’amplification) des galaxies de l’échantillon LLAMAS en gris et des galaxies présen-
tant un double pic d’émission en rouge. Droite : Distribution en redshift des galaxies
de l’échantillon LLAMAS en gris et des galaxies présentant un double pic d’émission

en rouge.
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FIGURE 6.9 – Gauche : Distribution des valeurs d’écartement des pics d’émission
Lyman-a pour les 42 galaxies de l’échantillon LLAMAS sélectionnées. Droite : Dis-
tribution des valeurs de rapport entre la luminosité dans le pic bleu de la raie et la

luminosité dans le pic rouge en fonction de la valeur de l’écartement des pics.
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grande, plus la quantité de flux Lyman-a dans le pic bleu de la raie est importante par rapport au
pic rouge. Cette tendance est observée également par Hayes et al. [2021] dans l’échantillon LASD.
Dans les deux cas la relation est très dispersée, mais les positions des points colorés qui indiquent
les valeurs médianes mesurées dans quatre sous-échantillons en luminosité montrent que la ten-
dance existe principalement à grande luminosité Lyman-a, alors que le ratio semble relativement
invariant à faible luminosité. Hayes et al. [2021] ont noté cependant que cette évolution n’était
observée que dans le cas des LAEs à faible redshift, ne subissant pas les effet de la transmission
de l’IGM. En simulant l’absorption de l’IGM à grand redshift grâce à des simulations Monte Carlo,
ils ont montré que l’absorption de l’IGM du côté bleu de la raie Lyman-a pouvait suffire à expli-
quer l’absence de corrélation à grand redshift, et par conséquent le très petit nombre de détections
d’émission bleue dans les galaxies à grand redshift. Dans le cas des LLAMAS, on montre que l’on
observe très faiblement cette même tendance dans des galaxies à grand redshift malgré les effets de
l’IGM qui sont plus importants. Si cette tendance peut être confirmée à l’aide d’un échantillon plus
grand, cela pourrait indiquer que l’absorption de l’IGM seule ne peut expliquer les évolutions des
profils Lyman-a à grand redshift.

Hayes et al. [2021] ont également étudié l’évolution cosmologique de la forme des raies Lyman-
a. Ils ont notamment montré que les galaxies à grand redshift, toutes observées avec MUSE dans
leur échantillon, sont beaucoup plus lumineuses et de plus en plus lumineuses avec le redshift.
Ce biais d’observation manifeste que les systèmes les moins lumineux sont probablement diffici-
lement détectés à plus grand redshift. Ils mesurent également que les pics bleus sont plus forts à
z = 3 � 4 et décroissent ensuite avec le redshift. En simulant les effets de la transmission de l’IGM
à grand redshift, ils ont montré que cet effet seul peut expliquer l’évolution de la contribution re-
lative de l’aile bleue de la raie Lyman-a à z>3. Cependant, cette étude repose intégralement sur
l’hypothèse principale que le spectre intrinsèque Lyman-a est invariant avec le redshift et peut être
décrit par le profil Lyman-a observé à faible redshift. A grand redshift, leurs galaxies ne permettent
pas d’obtenir une valeur du redshift systémique, ce qui limite beaucoup les mesures, principale-
ment les mesures du décalage spectral de la raie principale rouge. Obtenir les redshifts systémiques
de ces galaxies est absolument nécessaire pour confirmer les effets potentiels que l’IGM peut avoir
sur les spectres Lyman-a.

La Figure 6.11 représente les valeurs de DVbleu et DVrouge pour les 42 galaxies sélectionnées.
Les points vides représentent les galaxies pour lesquelles aucune mesure de redshift systémique
n’existe dans les catalogues, dans ces cas là, le redshift systémique est placé au point le plus bas du
spectre entre les deux pics d’émission. Cette valeur trace alors la fréquence du maximum d’opacité
du milieu traversé. Pour comparaison, nous avons également utilisé comme valeur de redshift sys-
témique le point central entre les deux pics d’émission et montré que les deux mesures ne donnent
pas exactement les mêmes valeurs dans toutes les galaxies mais la différence (< 100 km.s�1) reste
inférieure à la résolution spectrale de MUSE et n’est donc pas significative pour ces données. Pour
les points pleins, la valeur du redshift systémique retenue est celle présentée dans la Table 6.2.
Cette figure montre que dans tous les cas DVrouge > 0 et DVbleu < 0. Cependant on observe que
dans une grande partie des galaxies DVrouge 6= �DVbleu et qu’en moyenne |DVbleu| > DVrouge.
On mesure pour les galaxies possédant un redshift systémique hDVbleui = �258 ± 25 km.s�1 et
hDVrougei = +218 ± 13 km.s�1. L’erreur typique sur le redshift systémique de MUSE étant de
±75 � 100 km.s�1 cette tendance n’est malheureusement, en moyenne, pas très significative. Ce-
pendant, il existe plusieurs galaxies dans l’échantillon qui présentent individuellement une dif-
férence significative de décalage spectral entre le pic bleu et le pic rouge de la raie : jusqu’à 2s
en tenant compte de l’erreur sur la mesure du pic, qui est généralement plus grande pour le pic
bleu, et l’erreur typique sur la mesure du redshift systémique avec MUSE. Ces différents cas, re-
pérables sur la Figure 6.11, indiquent que les deux ailes de la raie Lyman-a ne sont pas forcément
émises de manière symétrique ce qui renforce le caractère complexe des processus d’émission et
de diffusion des photons Lyman-a. Actuellement, aucune simulation ne prédit ce type de mesures
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à grand redshift, mais ce même effet a été plusieurs fois mesuré dans d’autres observations. Or-
litová et al. [2018] ont mesuré une différence de décalage spectral entre les deux pics des raies
Lyman-a émises par 12 galaxies green peas à z ⇠ 0.2, qui ressemblent aux LAEs à grand redshift
par leur masse, métallicité et taux de formation stellaire. Ils ont mesuré sur certains galaxies que
le point le plus bas situé entre les deux pics d’émission était décalé vers le rouge par rapport
au redshift systémique, ce qui est inhabituel dans le contexte des observations et simulations ré-
centes et est en désaccord avec les mesures effectuées sur les rais d’absorption de l’ISM de ces 12
galaxies. Malgré plusieurs tentatives (dont l’absorption stellaire de l’émission Lyman-a, la combi-
naison de plusieurs modèles de CGM en effondrement et en expansion) Orlitová et al. [2018] n’ont
pas réussi à expliquer ce décalage. De manière générale les travaux théoriques actuels n’explorent
pas suffisamment les mécanismes de formation des profils Lyman-a à double pic pour résoudre
ce problème. En revanche, Orlitová et al. [2018] soulèvent que si les profils à double-pics sont
produits dans le halo d’hydrogène, comme les modèles idéalisés le prédisent, alors cela pourrait
expliquer les désaccords entre les paramètres de ces profils et les mesures effectuées sur les raies
de l’ISM. Dans les modèles idéalisés du type de ceux de Verhamme et al. 2006, 2015) un double-
pic est produit uniquement pour un milieu d’hydrogène statique ou en expansion à faible vitesse ;
cependant, les simulations plus complexes prédisent également que l’émission Lyman-a peut être
produite in-situ dans le CGM (refroidissement radiatif, ou fluorescence du fond UV : Cantalupo
et al. 2012, Rosdahl and Blaizot 2012, Dijkstra 2014, Mitchell et al. 2021).

Dans le sous-échantillon présenté ici, 38/43 galaxies possèdent une mesure de la taille du halo
Lyman-a dans le plan source (cf Chapitre 5). Lorsque l’on compare l’écartement des pics d’émis-
sion avec la taille de ce halo en kiloparsec, on observe que les galaxies présentant de très grandes
valeurs d’écartement des deux pics d’émission correspondent à des galaxies possédant un plus
grand halo Lyman-a. Cette tendance, si elle est confirmée par un plus grand échantillon statis-
tique, pourrait indiquer que l’écartement des pics des deux raies Lyman-a dépendrait également
de l’étendue du halo et non seulement de la vitesse d’expansion ou de la densité de colonne ef-
fective (bien qu’un halo plus grand entraîne nécessairement une densité de colonne effective plus
importante). Concernant la symétrie des deux pics d’émission, on observe également deux ten-
dances très claires dans l’échantillon LLAMAS présentées dans la Figure 6.11. La première relie le
rapport en luminosité des deux pics d’émission avec le rapport des FWHM (avec rPearson = �0.45
et p0 = 0.002), plus la contribution en luminosité du pic bleu est faible, plus sa FWHM est grande
devant celle du pic rouge. Cette corrélation nous apprend deux choses, dans un premier temps le
fait qu’il existe une grande variété de valeurs du rapport FWHMbleu/FWHMrouge montre que les
deux pics d’émission n’expérimentent pas la même dispersion des vitesses lors de l’échappement
des photons Lyman-a du CGM. D’un autre côté, le fait que quand le pic bleu est moins proémi-
nent sa FWHM est plus importante par rapport au pic rouge principal indique que les photons
diffusés vers le bleu ont plus de difficulté à s’échapper lorsqu’ils subissent plus de diffusions.
Enfin on observe également que le rapport FWHMbleu/FWHMrouge augmente significativement
avec l’écartement des pics d’émission (rPearson = 0.38 et pO = 0.011). Plus l’écart entre les pics est
important, plus le pic bleu est large par rapport au pic rouge.

Enfin, on confirme avec les LLAMAS, la deuxième corrélation mesurée par Verhamme et al.
[2018], montrant que le décalage spectrale de la raie rouge principale est liée à l’écart entre les pics
des deux raies Lyman-a (cf Figure 6.11, graphe de droite). Cette relation découle naturellement
encore des effets de diffusions subis pas les photons Lyman-a et est très bien prédite par les mo-
dèles idéalisés (Verhamme et al. 2018) dans lesquels les sources présentent de plus grand décalage
spectral du pic rouge associés à un écart des pics plus grand, correspondent à des coquilles en
expansion avec une plus grande densité de colonne en hydrogène neutre.

Verhamme et al. [2017] a mesuré une anti corrélation entre la fraction d’échappement des pho-
tons ionisant et la séparation des pics du profil Lyman-a. Verhamme et al. [2015] prédisent qu’une
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FIGURE 6.10 – Distribution des rapport de luminosité entre les deux pics d’émis-
sion Lyman-a Lbleu/Lrouge et la luminosité totale Lyman-a des sources. Les points
colorés représentent les valeurs médianes mesurées dans 4 groupes de même taille
séparés en luminosité totales. Les barres d’erreur représentent les premiers et troi-

sièmes quartiles de chaque sous échantillon.

séparation de ⇠ 300 km.s�1 ou plus petite correspond à un milieu avec des densité de colonne
NHI = 1.6 ⇥ 1017 cm�2. Dans leurs données, le comportement de l’écartement des pics n’est pas
dominé par les caractéristiques du pic rouge mais celles du pic bleu. Henry et al. [2015] ont égale-
ment rapporté une corrélation entre le décalage du pic bleu et la fraction d’échappement Lyman-a
des green peas.

On peut conclure de ces résultats que l’étude des profils Lyman-a à double pics représente
une grande opportunité d’étudier les processus de formation et de diffusion des photons Lyman-
a dans l’ISM, le CGM et l’IGM à travers les comparaisons entre les paramètres mesurés sur les
profils Lyman-a et les propriétés du gaz, mesurées grâces aux raies d’absorption ou d’émission
nébulaires, les propriétés spatiales ou bien et le redshift. L’échantillon LLAMAS bien que l’un des
échantillons de LAEs à z > 3 les plus grands avec des spectres de très bonnes qualités, reste en-
core trop petit pour permettre d’en extraire des tendances statistiques suffisamment significatives.
On devine malgré cela plusieurs corrélations intéressantes qui mériteraient une plus grande in-
vestigation tant du point de vue observationnel (pour augmenter la taille de l’échantillon et la
qualité des données) que théorique (pour étudier les propriétés et les mécanismes de production
des profils Lyman-a et notamment les profils avec un pic bleu). Enfin l’implication de l’absorption
de l’IGM dans la suppression du pic bleu à grand redshift reste encore très mal comprise.

6.4 Ajustement des raies avec des modèles de vents

Toutes ces mesures spectrales effectuées sur les profils Lyman-a et les raies d’émission né-
bulaires montrent que l’émission Lyman-a est un processus complexe qui dépend de nombreux
paramètres tant au niveau de l’ISM, du CGM que de l’IGM. Du fait que plusieurs effets peuvent
aboutir au mêmes types de profils émergents, il est difficile pour chaque source de définir quels
processus précis modèlent la raie Lyman-a observée. Comme nous l’avons montré dans les sec-
tions précédentes, en augmentant à la fois le nombre de galaxies différentes observées et la qualité
(i.e. le rapport S/N) des spectres extraits il est possible de mesurer différents types de corrélations
entre les paramètres des galaxies, du CGM et des profils d’émission qui permettent de se faire une
idée des processus impliqués et de leur évolution en redshift sans pouvoir pour autant mesurer
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FIGURE 6.11 – Gauche : Distribution des valeurs du décalage spectral des deux pics
d’émission Lyman-a (en bleu et en rouge). L’axe des ordonnées représente le nu-
méro des sources dans le sous-échantillon des 42 galaxies présentant un double pro-
fil Lyman-a. Les points vides représentent les sources pour lesquelles on ne peut
pas mesurer de redshift systémique, le redshift utilisé est mesuré à partir du point le
plus bas entre les deux pics d’émission. Les points remplis représentent les sources
pour lesquels on a pu mesurer un redshift systémique. Les lignes en pointillé fins
représentent les valeurs moyennes des décalages spectraux bleu et rouge pour les
galaxies avec une mesure du redshift systémique (hDVbleui = �258 ± 25 km.s�1 et
hDVrougei = +218 ± 13 km.s�1). Les lignes en pointillés larges représentent les va-
leurs moyennes des décalages spectraux bleus et rouges pour toutes les galaxies
de l’échantillon (hDVbleui = �248 ± 15 km.s�1 et hDVrougei = +241 ± 10 km.s�1).
Droite : Distribution des valeurs du décalage spectral du pic rouge en fonction de la
moitié de la valeur de l’écart entre les deux pics d’émission. Les points vides repré-
sentent les sources possédant une mesure du redshift systémique et les points vides
celles dont le redshift a été mesuré à partir du point le plus bas entre les deux pics.
La ligne noire représente la corrélation mesurée par Verhamme et al. [2018] entre ces
deux paramètres. On mesure pour l’échantillon LLAMAS une corrélation très forte
entre les deux paramètres avec rPearson = 0.66 et p0 = 10�6, comparable aux valeurs

mesurées par Verhamme et al. [2018] (rPearson = 0.79 et p0 = 10�11).
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FIGURE 6.12 – Gauche : Distribution des valeurs du rapport des luminosi-
tés des pics bleus et rouges Lbleu/Lrouge en fonction du rapport des FWHM
FWHMblue/FWHMrouge. On observe une anticorrélation significative entre ces
deux paramètres avec rPearson = �.0.45 et p0 = 0.002. Milieu : Distribution des
valeurs du rapport des FWHM FWHMblue/FWHMrouge en fonction de l’écart entre
les deux pics d’émission (en km.s�1). On observe une corrélation significative avec
rPearson = 0.38 et p0 = 0.011 . Droite : Distribution des valeurs de l’écart entre les
deux pics d’émission (en km.s�1) en fonction de la taille physique (en kpc) du halo
Lyman-a. On mesure une corrélation entre les deux paramètres avec rPearson = 0.40

et p0 = 0.012

directement les propriétés du CGM de chaque objet.

Pour mesurer les propriétés globales du nuage d’hydrogène neutre on peut ajuster chaque
spectre observé avec des modèles idéalisés de CGM du même type que ceux présentés et utilisés
dans Verhamme et al. [2006], Gronke et al. [2017], Song et al. [2020]. Ces modèles, dont le principe a
été décrit précisément dans la Section 1.3.5, permettent d’obtenir pour chaque source une mesure
de la densité de colonne en hydrogène neutre, de la vitesse d’expansion ou d’effondrement du gaz
autour des galaxies, de l’opacité due à la poussière, de la vitesse thermique des atomes d’hydro-
gène dans le CGM ainsi que des paramètres de l’émission Lyman-a centrale (largeur équivalente,
FWHM et vitesse systémique de l’émission). Bien que ces modèles soient très idéalisés, en prenant
notamment comme hypothèse que l’émission Lyman-a se réduit à un point au centre d’un CGM
parfaitement sphérique et généralement (excepté pour les modèles grumeleux de Gronke et al.
[2017]) homogène, ils sont les seuls à l’heure actuelle capables de reproduire les profils Lyman-a
observés en s’abstenant des effets de la transmission de l’IGM à grand redshift. Dans le but de
compléter les résultats préliminaires présentés dans les sections précédentes sur les propriétés
spectrales des LAEs de l’échantillon LLAMAS, je prévois d’utiliser une banque de modèles idéa-
lisés, développée par Thibault Garel à Genève, pour tenter d’ajuster chacun des 602 spectres de
l’échantillon. Quelques années après les 237 spectres du sondage MUSE Wide ajustés par Gronke
[2017], cette étude représentera le plus grand échantillon de profils d’émission Lyman-a ajustés
avec des modèles théoriques.

6.4.1 Structures des modèles de CGM

Les modèles utilisés ici peuvent être décrits par six paramètres :
— b : la vitesse thermique du gaz
— NH : la densité de colonne en hydrogène neutre
— t : l’opacité due à la poussière
— Vmax : la vitesse maximale du milieu
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— nslope : la pente de la distribution en hydrogène
— Vslope : la pente de la distribution en vitesse du gaz
Ces paramètres peuvent être exprimés de la manière suivante :

la densité de colonne en hydrogène totale NH dépend de la distribution en densité d’hydrogène
nH dans toute la sphère entre les rayons Rmin et Rmax :

NH =
Z Rmax

Rmin

nH ds (6.5)

On peut exprimer l’opacité due à la présence de poussière t comme la section efficace totale de la
poussière dans la sphère :

t =
Z Rmax

Rmin

sdnd ds (6.6)

avec sd la section efficace de la poussière et nd la densité de poussière du milieu. Si t = 0 alors le
milieu ne contient aucune poussière et si t � 1 alors le milieu est opaque au rayonnement Lyman-
a qui ne peut donc pas s’échapper.
Dans les modèles considérés ici, le profil de vitesse du gaz peut ne pas être constant dans la
sphère (comme c’est également le cas dans les modèles de Song et al. [2020] qui ont permis de
reproduire correctement 8 spectres Lyman-a de l’UDF). Le profil de vitesses, en fonction du rayon
R s’exprime :

V(R) = Vmax

✓

R
Rmax

◆Vslope

(6.7)

Si Vslope = 0, alors la vitesse est constante dans le milieu.
La distribution en hydrogène neutre peut également varier en fonction de la distance à la source
et s’exprime :

r(R) = r0

✓

R

Rmax

◆nslope

(6.8)

Si nslope = 0, alors la distribution en hydrogène neutre est homogène. On définit également l’opa-
cité due au gaz d’hydrogène neutre comme :

tHI
=
Z Rmax

Rmin

sHI
(n)mHI

ds (6.9)

avec n la fréquence des photons émis, sHI
et la section efficace de diffusion des atome d’hydro-

gène.
Enfin, le dernier paramètre est b, qui est lié à la vitesse thermique du gaz d’hydrogène. Le pro-
fil d’absorption liée à l’hydrogène neutre est décrit par un profil de Voigt (i.e. la combinaison
d’une distribution de Maxwell et une distribution de Lorentz), le paramètre b représente la "lar-
geur" de ce profil d’absorption. Lorsque b est grand, le profil d’absorption est large, l’hydrogène
aura tendance à absorber des photons sur une large gamme de longueurs d’onde mais en propor-
tion moins à la vitesse systémique du gaz que lorsque b est petit et que l’absorption ne concerne
presque que les photons émis dans le coeur de la raie Lyman-a. On définit le paramètre b tel que :

b ⇠ vthermique =

s

3kBT(104 K)

nH
(6.10)

avec kB la constante de Boltzmann.
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6.4.2 Ajustements des spectres des LAEs de l’échantillon LLAMAS

Les premiers modèles utilisés sont construits sur une grille discrète de paramètres et chaque
modèle est testé sur chaque spectre de l’échantillon. Les valeurs prises par les paramètres sont les
suivants :

— b = 20, 80 ou 140 km.s�1

— Vslope = 0 ou 1
— nslope=0
— Vmax= 0, 20, 50 100, 200, 400, 750, 1000, 1250 km.s�1

— log(NHI)= 13.5, 14, 14.5, 15, 15.5, 16, 17, 17.5, 18, 18.5, 19, 19.5, 20, 20.5, 21
— t=0, 0.5 ou 1

Pour chaque modèle, on optimise également la raie Lyman-a intrinsèque qui représente l’émission
Lyman-a au centre du milieu. Les paramètres optimisés sont la largeur équivalente, la FWHM de
la raie et la position du pic. On peut également fixer le pic de l’émission Lyman-a à 1215.67 Å et
optimiser le redshift de la source à modéliser les deux paramètres seront fortement dégénérés.

Pour chaque modèle, une distribution uniforme de photons entre l = 1200 et l = 1230 est
passée au travers de la sphère d’hydrogène neutre. La réponse de ce modèle à cette distribution
uniforme est ensuite convoluée avec la raie Lyman-a initiale modélisée. La raie Lyman-a, émise
par le modèle, ainsi formée, est ensuite "redshiftée" jusqu’au redshift de la source. On applique enfin
la LSF de MUSE avant de comparer les deux spectres. La solution qui minimise le c2 réduit sera
conservée comme le meilleur modèle. Cette méthode a été appliquée sur 10 sources de l’échan-
tillon LLAMAS sélectionnées au hasard dont les résultats sont présentés dans la Figure 6.13. J’ai
constaté avec ce premier sous-échantillon que tous les spectres ont pu être correctement ajustés
(avec un c2

< 1). Si ce résultat reste vrai pour les 602 sources de l’échantillon, cela indiquera
que les paramètres utilisés dans ces modèles sont pertinents pour décrire l’émission Lyman-a à
grand redshift et expliquer la diversité des profils observés. Cela pourrait également indiquer que
l’absorption de la partie bleue de la raie Lyman-a par l’IGM, absente de ces modèles, n’est pas
nécessaire pour reproduire les profils Lyman-a observés. Parmi les 10 modèles ajustés ici, 6 ont
nécessité d’ajuster le redshift systémique pour reproduire correctement les profils, le même com-
portement a été observé dans Orlitová et al. [2018] pour modéliser les raies Lyman-a de 12 galaxies
green peas. Lorsque la variation du redshift mesurée est significative (i.e supérieure à l’incertitude
sur la mesure), cela signifie que l’émission Lyman-a de la source n’est pas émise à la vitesse sys-
témique du gaz tracé par les raies nébulaires. Il sera également intéressant d’étudier, grâce au
grand nombre de sources dont on dispose dans l’échantillon LLAMAS, les dégénérescences entre
tous ces paramètres afin d’établir les différentes dépendances qui peuvent exister entre la vitesse
systémique de l’émission Lyman-a et les paramètres du CGM par exemple. Enfin les origines de
plusieurs corrélations entre les paramètres des raies Lyman-a, principalement des double-profils
d’émission, pourront être explorées grâce aux résultats des modélisations.
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FIGURE 6.13 – Dix exemples de spectres Lyman-a de l’échantillon LLAMAS ajus-
tés grâce aux modèles de CGM idéalisés décrit dans la Section 1.3.3. Pour chaque
exemple le spectre est affiché en rose avec les barres d’erreurs et le meilleur modèle
en gris. Le redshift (systémique en vert ou Lyman-a en rouge), ainsi que les para-
mètres de densité de colonne en hydrogène neutre (NHI ) et la vitesse d’expansion

(Vexp) ajustée, sont indiqués pour chaque spectre.
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Bilan de ce chapitre :

⇤ La FWHM des raies Lyman-a évolue avec le redshift ce qui peut être le signe d’une
évolution cosmologique de la structure du CGM et principalement de la quantité de
gaz environnant les galaxies.

⇤ L’asymétrie des raies Lyman-a est plus grande en moyenne à grand redshift. Cette
tendance, difficile à interpréter avec les informations spectrales dont on dispose, peut
mettre en évidence une évolution des processus de production et/ou de diffusion des
photons avec le redshift ou l’effet de la transmission de l’IGM.

⇤ Parmi l’échantillon LLAMAS, 34 galaxies possèdent une mesure robuste du redshift
systémique. Cette mesure permet, entre autres, d’estimer la valeur du décalage spec-
tral de la raie Lyman-a par rapport à la vitesse systémique du gaz de l’ISM. Les valeurs
mesurées ici n’indiquent aucune dépendance en redshift et sont cohérentes avec les va-
leurs également mesurées sur les galaxies à plus faible redshift ; ce qui irait contre la
théorie selon laquelle l’absorption de la partie la plus bleue de l’émission Lyman-a, et
donc le décalage vers le rouge de la raie observée, serait uniquement provoqué par
l’IGM.

⇤ Parmi l’échantillon LLAMAS, 42 galaxies présentent un double pic d’émission Lyman-
a. Ces profils, généralement attribués par les modèles idéalisés à des milieu d’hydro-
gène neutre statique ou en très faible expansion, témoigne de la grande diversité des
processus physique impliqués dans la production et la diffusion des photons Lyman-
a, à la fois à l’échelle de la galaxie (ISM), de son environnement (diffusion dans le
CGM) et à l’échelle cosmologique (voyage des photons à travers l’IGM).

⇤ Plusieurs corrélations ont été mises en évidence entre les paramètres de ces profils
particuliers. Ces corrélations seront à confirmer par une étude plus détaillée et une
comparaison minutieuse avec les différents modèles théoriques existants.

⇤ 10 spectres de galaxies de l’échantillon LLAMAS ont été ajustés grâce à des modèles
idéalisés de CGM en expansion, ouvrant la voie à une prochaine étude qui tentera
de mesurer les propriétés globales du CGM des 602 galaxies de l’échantillon et qui
étudiera également des dégénérescences potentielles entre les paramètres étudiés.
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Chapitre 7

Propriétés résolues des halos Lyman-a

Le clair de lune se noie dans le tout mais ce
sont les étoiles les plus brillantes.

J.R.R. Tolkien

Dans les chapitres précédents, nous avons étudié les propriétés spatiales et spectrales inté-
grées des émetteurs Lyman-a de l’échantillon LLAMAS. Il a été montré qu’il existe une grande
diversité de profils spectraux Lyman-a qui sont liés aux propriétés de l’émission et de la diffu-
sion des photons Lyman-a dans l’ISM, le CGM puis l’IGM. L’étude des propriétés spatiales des
LAEs a montré que le CGM est un milieu complexe, au sein duquel plusieurs processus physiques
entrent en concurrence et dont les propriétés peuvent être liées aux propriétés de la galaxie hôte.
Pour identifier les processus en jeu dans chaque objet il faudrait pouvoir étudier les propriétés
spectro-spatiales résolues de la raie Lyman-a à travers le halo de chaque source de l’échantillon.
Malheureusement, malgré l’amplification gravitationnelle, la plupart des LAEs ne sont pas suffi-
samment résolus pour permettre une telle analyse. Cependant, il est possible, dans les conditions
les plus favorables de mesurer les variations internes des propriétés du halo Lyman-a. Ce chapitre
présente l’étude des deux halos Lyman-a les plus étendus de l’échantillon dont les résultats, pu-
bliés dans Claeyssens et al. [2019], ont fait l’objet d’un communiqué de presse lors de la conférence
annuelle de l’European Astronomy Society and 2019 ().

Les propriétés globales comparées de ces deux sources sont résumées dans la Table 7.1.

Système 1 dans l’amas SMACS2031 : Le premier halo choisi est celui du système 1 observé dans
le champ de l’amas SMACS2031 à redshift z = 3.5. Cette source produit cinq images multiples dont
deux sont des images partielles se rejoignant sur la ligne critique (images numéros 1.1 et 1.2 sur la
Figure 7.1). L’amplification totale est de 32.7 ± 2.8. Cet objet avait déjà fait l’objet d’une publication
par Patrício et al. [2016b] qui ont étudié, à partir des données MUSE, les faibles variations des para-
mètres de la raie Lyman-a à travers le halo dans l’image multiple la plus amplifiée et complète de
la source (image numéro 1.3). Cette galaxie présente un des plus haut taux de formation stellaire
de l’échantillon LLAMAS (9.5 ± 2.2 M�/an) et est très brillante en UV (MUV = �20.48± 0.21). On
mesure un faible décalage spatial entre l’émission UV et l’émission Lyman-a (cf Chapitre 5) valant
0.24 kpc, faiblement contraint par le modèle (90% de probabilité que la mesure effectuée soit due
au hasard). Lorsque l’on étudie le spectre total de la source (i.e. spectre composé des contributions
de toutes les images multiples) on détecte visuellement un faible pic bleu (cf Chapitre 6). Enfin le
système 1 est associé au système 2 identifié comme une galaxie compagnon (Patrício et al. 2016b)
présentant un taux de formation stellaire très faible (0.36 ± 0.15 M�/an). La halo Lyman-a englobe
ces deux galaxies.

Système 1 dans l’amas MACS0940 : La seconde source choisie est le système 1 détecté dans le
champ de l’amas MACS0940. Cette source produit quatre images multiples, dont deux sont des

https://easmeeting.kuoni-congress.org/2019/06/22/muse-reveals-a-glowing-ring-of-light-in-the-distant-universe/
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SMACS2031 sys 1 MACS0940 sys 1
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FIGURE 7.1 – Gauche : Images couleurs produites à partir des images HST de l’amas
SMACS2031. L’émission Lyman-a détectée pour le système 1 dans MUSE et intégrée
dans l’image Narrow-Band est représentée en rose. Les numéros verts indiquent la
numérotation des images multiples qui sera utilisée dans le reste du chapitre. Droite :

Idem pour l’amas MACS0940 et le système 1.

images partielles (images numéros 1.3 et 1.4) et trois forment un arc particulièrement étendu (20
arcsecondes de diamètre). L’amplification totale est de 18.5 ± 4.2. Cette galaxie, étudiée pour la
première fois par Leethochawalit et al. [2016], se trouve à redshift z = 4.03. Elle présente un taux
de formation stellaire relativement haut par rapport au reste de l’échantillon LLAMAS avec 6.52
± 6.3 M�/an. La très large incertitude de cette mesure est provoquée par la grande dispersion
entre les mesures effectuées sur les quatre images multiples due à la faible qualité des images HST
pour cet amas (cf Chapitre 3). Cette galaxie est également très brillante en UV avec une magnitude
de �20.60 ± 0.52. Cet objet présente un offset entre l’émission Lyman-a et l’émission UV, mesuré
dans le plan source, de 0.40 kpc. Cet offset est très légèrement inférieur à l’étendue de l’émission
UV (Dell = 0.96). L’émission UV de cette galaxie est particulièrement grumeleuse, on peut détecter
dans l’image numéro 1.3 jusqu’à 8 grumeaux distincts d’émission UV. Cette structure produit un
offset entre le pic d’émission UV et le centroïd UV mesuré par le modèle dans le plan source de
0.12 kpc très significatif (supérieur à 3 pixels HST). Enfin on ne détecte aucun pic bleu dans le
profil d’émission Lyman-a selon les critères énoncés au Chapitre 6.

La Figure 7.1 montre les images HST des deux amas et l’émission Lyman-a observées avec
MUSE des deux systèmes (en rose). Afin de mesurer les propriétés des profils Lyman-a, j’ai ajusté
les raies avec un modèle de gaussienne asymétrique (présenté dans le Chapitre 4, Equation 4.1).
Dans un premier temps, j’ai étudié les propriétés des raies Lyman-a dans chaque pixel. Les ajuste-
ments ont été effectué grâce à la librairie python EMCEE avec 10000 steps, 8 walkers et les paramètres
spectraux mesurés sur le spectre intégré comme a priori. Grâce à la profondeur des observations
MUSE de ces deux amas (8 heures d’observation chacun) le rapport signal sur bruit S/N de la raie
Lyman-a par pixel être suffisamment élevé pour correctement ajuster ces spectres avec le modèle
de raie.

La Figure 7.2 montre les variations des paramètres de la raie Lyman-a observés dans les cartes
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SMACS2031 système 1 MACS0940 système 1
zsys 3.50618 4.03318
Flux Lyman-a total [ erg.s�1.cm�2] 1.31 ± 0.34 10�15 1.16 ± 0.54 10�15

SFR [M�/an] 9.5 ± 2.2 6.52 ± 6.3
b -1.36 ± 0.22 -2.73 ± 0.37
MUV -20.48 ± 0.21 -20.60 ± 0.52
Amplification totale µ 32.7 ± 2.8 18.5 ± 4.2
r50,UV [kpc] 0.29 ± 0.17 0.50 ± 0.26
r50,Lya [kpc] 1.54 ± 0.07 3.02 ± 0.01
Offset spatial D [kpc] 0.24 0.40
Distance elliptique Dell 3.77 0.96
Offset UV-UV DUV [kpc] 0 0.12
Probabilité offset 90 % 90%
Double pic Lyman-a Très faible pic bleu Aucun pic bleu détecté
Décalage spectral Lyman-a [km.s�1] 215 ± 7 240 ± 7
FWHMLya [km.s�1] 274 ± 6 441 ± 8
Asymétrie Lyman-a 0.17 ± 0.01 0.20 ± 0.02

TABLE 7.1 – Résumé des propriétés globales des deux halos Lyman-a étudiés. Le
redshift systémique a été mesuré à partir des raies nébulaires (cf Chapitre 6) détec-
tées dans les spectres extraits à partir de l’émission du continuum (cf Chapitre 3). Le
flux Lyman-a total a été mesuré en additionnant les contributions de chaque image
multiple. Les valeurs de SFR, b et MUV ont été mesurées à partir des filtres HST
disponibles pour chaque amas (cf Chapitre 4), les erreurs représentent le dispersion
des mesures effectuées entre les différentes images multiples. L’amplification totale
est mesurée à partir du meilleur modèle d’émission Lyman-a effectué avec LENS-
TOOL prenant en compte toutes les images multiples en même temps. L’offset spatial
D représente la distance en kpc entre le centroïd de l’émission UV et celui de l’émis-
sion Lyman-a mesurée dans le plan source (cf Chapitre 5). La distance elliptique Dell
représente la distance entre le centroïd de l’émission Lyman-a et l’isocontour en-
globant 90% de l’émission UV, cette distance est normalisée par les axes de l’ellipse
formées par cet isocontour (cf Chapitre 5). L’offset DUV représente le décalage spatial
entre la position du pixel UV le plus brillant et la position du centroïd de l’émission
mesurée dans le plan source : ce décalage est mesuré uniquement dans la galaxie de
l’amas MACS0940. La probabilité offset représente la probabilité que l’offset ait été
mesuré par hasard (cf Chapitre 5). Les paramètres spectraux proviennent des me-

sures présentées dans le Chapitre 6.
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FIGURE 7.2 – Image extraite de ?. Gauche : (a) : image NB de l’image 1.3 de la source
dans SMACS2031 ; (b) : carte représentant les valeurs de brillance de surface ajus-
tées pour chaque pixel de l’image ; (c) : carte représentant la valeur de DVLya par
rapport au redshift systémique pour chaque pixel de l’image. Droite : (a) : image NB
de l’émission Lyman-a de la source dans l’amas MACS0940 ; (b) : carte représentant
les valeurs ajustées de brillance de surface pour les pixels des deux images les plus
amplifiées de l’arc (encadrées dans l’image (a)) ; (c) : carte représentant la valeur de

DVLya par rapport au redshift systémique pour chaque pixel de l’image.

pixel par pixel pour les deux objets. Ces premières cartes permettent déjà d’apercevoir des varia-
tions à travers le halo. On observe pour la source dans SMACS2031 une tendance à ce que la raie
Lyman-a soit plus bleue (i.e. le décalage spectral entre la vitesse systémique du gaz et le pic de
la raie Lyman-a DVLya est plus faible) au centre du halo, où la brillance de surface de l’émission
est plus importante. La même tendance est observée dans le halo de la source de MACS0940. Ce-
pendant pour cette source, on remarque que l’image multiple la plus amplifiée (l’image numéro
1.4) présente très clairement deux pics d’émission Lyman-a qui semblent présenter des décalages
spectraux moyens légèrement différents. Dans les deux cas les mêmes tendances globales sont ob-
servées dans toutes les images multiples, ce qui indique que ces variations sont réelles et indépen-
dantes des effets de lentille gravitationnelle. Dans le but d’augmenter le rapport signal sur bruit
des spectres ajustés, principalement dans les parties externes des halos, où la brillance de surface
d’émission est plus faible, j’ai mis en place une méthode permettant de combiner les contributions
de toutes les images multiples et de cartographier les paramètres de la raie Lyman-a à travers le
halo dans le plan source.

7.1 Reconstruction dans le plan source

Le but de la reconstruction dans le plan source est double : dans un premier temps je cherche
à reproduire la distribution d’émission Lyman-a des deux halos dans le plan image le plus pré-
cisément possible. Ensuite ces profils spatiaux d’émission seront utilisés pour construire la carte
des variations spectrales de la raie Lyman-a à travers le halo dans le plan source. Cette méthode
se divise donc en deux étapes :

Modélisation de l’émission dans le plan source : La modélisation de l’émission se base sur la
même méthode que celle présentée dans le Chapitre 5. Dans ce cas, cependant, on désire pro-
duire un modèle d’émission dans le plan source qui permette de reproduire les profils d’émission
observés dans le plan image de toutes les images multiples en même temps. Pour pouvoir faire
cela, il est nécessaire que le modèle de masse utilisé soit parfait pour le système multiple étudié.
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FIGURE 7.3 – Schéma représentant le déplacement des images d’une source s par
l’effet de lentille gravitationnelle. Le cadre de gauche représente le champ dans le
plan source et le carré bleu la position (xs, ys) d’un pixel. Le cadre de droite repré-
sente le champ dans le plan image et les carrés bleus les positions des deux images
de la source prédites par le modèle LENSTOOL (x1, y1) et (xrm2, y2). Le carré rouge re-
présente la position de l’image numéro 2 observée, légèrement décalée par rapport
à la prédiction du modèle. On va alors appliquer un décalage local dans la carte de
déplacement produite par le modèle pour rapporter la prédiction du modèle exacte-

ment à la position observée.
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Cela signifie qu’il nous faut un modèle de masse qui prédise exactement les positions des images
multiples aux position observées. Comme cela a été discuté dans le Chapitre 3, les modèles de
masse utilisés sont construits à partir du catalogue complet d’images multiples détectées. Ils re-
présentent donc les modèles d’amas parmi les plus contraints et les plus précis qui existent et
la multitude d’images multiples détectées permet de contraindre également des sous-structure de
masse des amas (identifiées par l’utilisation de plusieurs potentiels de matière noire). Ces modèles
atteignent des valeurs de c2 réduits très faibles compte tenu du nombre de contraintes utilisées,
cependant ils peuvent présenter des erreurs de prédictions pour certains systèmes multiples trop
importante pour pouvoir modéliser toutes les images multiples de ces systèmes en même temps,
mais qui affectent peu les modélisations individuelles des images. Ces erreurs sur les prédictions
des modèles affectent uniquement la prédiction des positions et non les effets en morphologie
qui ne sont pas utilisés comme contrainte dans les modèles. Dans le cas des deux sources étu-
diées ici les modèles présentés dans le Chapitre 3 présentaient des erreurs de prédiction d’une
ou plusieurs images multiples trop importantes pour pouvoir être utilisés tels quels (>0.3 ” pour
au moins une des images multiples). Pour compenser ces erreurs dans la modélisation de l’effet
produit par l’amas, j’applique à la carte de déplacements produite par LENSTOOL un décalage
local autour de l’image concernée (cf schéma de la Figure 7.3). La carte de déplacement produite
par LENSTOOL est une carte dans le plan image contenant pour chaque position du plan image le
déplacement spatial subit depuis le plan source à une redshift fixé z. On produit ainsi deux cartes
de déplacement, une pour le déplacement en x et une pour le déplacement en y telles que :

dplx(x1, y1) = x1 � xs (7.1)

dply(x1, y1) = y1 � ys (7.2)

Si on veut que la position de l’image numéro 2 prédite pour la source s se trouve exactement
à la position (x02, y02), il faut modifier les deux cartes de déplacements dans la zone de l’image
uniquement, pour ne pas affecter les prédictions des autres images multiples. On applique alors
la correction suivante :

dpl0x(x02, y02) = x02 � xs = x02 � x2 + dplx(x2, y2) (7.3)

dpl0y(x02, y02) = y02 � ys = y02 � y2 + dply(x2, y2) (7.4)

Les décalages à appliquer pour obtenir les nouvelles cartes de déplacement sont donc :

Dx = dpl0x(x02, y02)� dplx(x02, y02) = x02 � x2 + dplx(x2, y2)� dplx(x02, y02) (7.5)

Dy = dpl0y(x02, y02)� dply(x02, y02) = y02 � y2 + dply(x2, y2)� dply(x02, y02) (7.6)

Grâce à cette méthode, j’ai produit pour ces deux systèmes des modèles "parfaits", dont les pré-
dictions d’images multiples correspondent exactement aux positions observées. Ces corrections
sont locales et n’affectent pas l’amplification puisqu’il ne s’agit que d’une translation de la carte
de déplacement. Une généralisation de ces corrections a été mise en place, à la suite de ce travail,
dans le cadre décrit par Beauchesne et al. [2021].

Afin d’obtenir un modèle de la distribution d’émission Lyman-a le plus précis possible pour
chacun des deux objets, j’ai successivement optimisé chaque source avec de plus en plus de com-
posantes exponentielles elliptiques dont les paramètres sont tous laissés libres de varier large-
ment. Le modèle final de la galaxie dans SMACS2031 est constitué de quatre composantes, deux
qui modélisent la galaxie principale et deux le compagnon (à chaque fois une composante com-
pacte modélise l’émission centrale et une autre plus large modélise la composante étendue de
l’émission). Pour la galaxie dans MACS0940, j’ai utilisé cinq composantes. En effet, on remarque
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dans l’image multiple 1.4 que le halo est constitué de deux composantes d’émission Lyman-a dis-
tinctes ; de plus dans la contre-image on remarque que l’émission s’étend de manière asymétrique
d’un seul coté de la galaxie (cf Figure 2.16).

Construction des cartes de régions dans le plan source : Une fois que l’on a obtenu une mo-
délisation satisfaisante (avec un c2 réduit final inférieur à 1), il est possible de définir à partir de
celle-ci un certain nombre de régions spatiales, contenant toutes un flux minimum. Cette carte de
régions sera ensuite projetée dans le plan image, la source étant multipliée en plusieurs images
par l’effet de lentille gravitationnelle, chaque régions dans le plan source sera observée plusieurs
fois dans le plan image. Les différentes positions dans le plan image d’une même région corres-
pondent aux positions dans les images multiples observées qui proviennent de la même région de
la source. Pour définir les régions dans le plan source, j’ai utilisé la tesselation de Voronoi (Cap-
pellari and Copin 2003). Les cartes de régions finales dans le plan source et projetées dans le plan
images sont présentées, pour les deux halos étudiés, dans la Figure 7.4.

Une fois l’émission modélisée et les régions définies, j’ai construit pour chacune d’elles, à par-
tir des contributions de chaque image multiple, un spectre composite. Les spectres composites
finaux sont la somme des contributions spectrales de chaque image multiple dans laquelle la ré-
gion en question est observée. Les cartes de régions dans le plan image sont produites avec un
échantillonnage spatiale 10 fois supérieur à celui de MUSE. Afin d’éviter les contaminations d’une
région à l’autre et de limiter l’effet d’étalement su signal provoqué par la PSF spatiale de MUSE;
un spectre d’un pixel MUSE n’est inclus dans le spectre final d’une région qu’à condition que cette
région recouvre au minimum 20% de la surface du pixel. De plus, plusieurs aller-retours ont été
effectué sur les cartes de régions, entre le plan source et le plan image, pour s’assurer que chaque
spectre composite présente une raie Lyman-a finale avec un rapport signal sur bruit minimum de
5 ; et que chaque région dans le plan image soit plus étendue que la PSF de MUSE dans au moins
une direction. Les cartes finales possèdent 130 régions pour la galaxie de SMACS2031 et 123 pour
la galaxie de MACS0940. Les spectres composites finaux sont la somme des spectres de chaque
pixel, pondérée par la proportion de contribution de chaque pixel inclus. Pour certains régions,
spécialement les régions centrales qui sont petites dans le plan source, seule une partie des images
multiples contribuent au spectre final quand la région en question est trop peu étendue dans les
autres images. De la même manière, certaines parties des halos ne sont observées que dans cer-
taines images multiples, dans ces cas là seules ces images multiples contribuent au spectre final,
aux même conditions que celles énoncées précédemment.

7.2 Variation des paramètres de la raie Lya dans le CGM

J’ai ajusté ensuite sur chaque spectre ainsi produit un modèle d’émission gaussien asymé-
trique identique à celui utilisé pour construire les cartes pixel à pixel. On obtient alors plusieurs
cartes dans le plan source pour chaque halo représentant la distribution spatiale des paramètres
spectraux de la raie Lyman-a, présentées dans la Figure 7.5.

Chaque ajustement a été examiné à l’oeil pour s’assurer qu’aucun spectre n’était biaisé par
l’émission d’un autre objet du champ. Une grand majorité des modèles finaux présentent une va-
leur du c2 réduit inférieur à 1 (123/130 régions pour la galaxie de SMACS2031 et 117/123 pour la
galaxie de MACS0940). Ce résultat montre que la raie Lyman-a présente un profil très bien repré-
senté par un modèle gaussien asymétrique partout dans le halo.

Les cartes présentées dans la Figure 7.5 montrent des variations spatiales très nettes des para-
mètres spectraux de l’émission Lyman-a à travers les deux halos étendus. Dans les deux cas on
note que l’émission est plus brillante au centre des halos, proche de la composante stellaire des
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FIGURE 7.4 – Cartes finales des régions de Voronoi dans les plans source et images
pour les deux halos (SMACS2031 en haut et MACS0940 en bas). Les lignes noires
représentent les lignes caustiques (dans le plan source) et critiques (dans le plan
image). Pour SMACS2031 les lignes caustiques et critiques sont particulièrement
complexes, avec beaucoup de sous-structures, responsables du grand nombre de pe-
tites images produites dans le plan image. Les numérotations des images multiples

sont indiquées en vert.
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FIGURE 7.5 – Cartes des paramètres spectraux de la raie Lyman-a dans le plan
source pour les deux halos étudiés (SMACS2031 en haut et MACS0940 en bas). Pour
chaque halo, sont présentées, de gauche à droite, les cartes de brillance de surface,
de décalage spectral de la raie Lyman-a par rapport au redshift systémique et de
FWHM de la raie. Les ellipses noires et blanches indiquent plusieurs zones dans
chaque halo dans lesquelles j’ai extrait un spectre total. Ces spectres sont présen-
tés au-dessus de chaque carte dans différentes couleurs. Les segments horizontaux
de chaque panneau représentent les FWHM des différentes raies affichées. L’étoiles
rose indique dans chaque halo la position centrale de l’émission du continuum. Les
lignes en pointillés représentent les contours en brillance de surface Lyman-a à 1, 2
et 3 ⇥ 10�17 erg.s�1.cm�2.arcsec�2. Les lignes bleues représentent le contour en

brillance de surface à 2 ⇥ 10�17 erg.s�1.cm�2.arcsec�2.
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galaxies (bien que de légers offsets aient été mesurés entre l’émission du continuum et l’émission
Lyman-a). Le résultat le plus interessant est la variation spatiale du décalage spectral de la raie
Lyman-a par rapport au redshift systémique des galaxies (DVLya), à travers le halo. Dans les deux
halos, on observe DVLya est plus faible au centre, proche de l’émission stellaire et croît quand on
s’approche des régions externes du halo. Les spectres extraits dans ces régions externes (numéros
6 et 5 dans le halo de MACS0940 par exemple) montrent un décalage spectral significatif lorsque
l’on les compare au spectre extrait au centre du halo (premier panneau spectral pour SMACS2031
et deuxième pour MACS0940 dans la Figure 7.5). Ces variations de DVLya sont associées à la va-
riation de la FWHM de la raie Lyman-a, plus DVLya est grand, plus la raie Lyman-a est large
(variations également observables sur les cartes et les spectres de la Figure 7.5). Une région fait
exception dans le halo de la galaxie de MACS0940 : on observe des valeurs DVLya et de la FWHM
de la raie similaire à celle observées au centre du halo, dans la région numéro 4 en périphérie du
halo. La similitude entre ces deux régions est confirmée lorsque l’on compare les spectres extraits
(dernier panneau spectral de la galaxie de MACS0940). Les deux profils sont très similaires et pré-
sentent les même valeurs de DVLya et de FWHM, malgré une brillance de surface environ dix fois
plus faible. Dans le halo de la galaxie de SMACS2031, on observe également une région externe
présentant des FWHM et des valeurs de DVLya plus larges. Cette région (numéro 5) correspond
spatialement à l’émission Lyman-a de la galaxie compagnon de ce système. L’asymétrie de la raie
Lyman-a varie très peu à travers les halos (moins de 15%) et n’a donc pas été représentée sur les
cartes.

7.3 Propriétés résolues du CGM

Ces résultats offrent l’opportunité d’étudier les propriétés résolues du gaz dans le CGM à des
échelles plus petites que le kiloparsec. Les variations internes de l’émission Lyman-a témoignent
de la variation des conditions d’émission des photons Lyman-a à travers le CGM. Comme nous
l’avons vu dans le Chapitre 6, la morphologie de la raie Lyman-a dépend à la fois des conditions
d’émission des photons Lyman-a, dans l’ISM ou bien dans le CGM, et de leur diffusion à travers
le gaz d’hydrogène froid. Les paramètres observés reflètent les conditions de dernière diffusion
des photons Lyman-a. Plusieurs paramètres peuvent impacter la forme de la raie émergente (voir
les Chapitres 1 et 6 pour plus de détails). Parmi ces paramètres, la densité de colonne effective en
hydrogène neutre, i.e. la densité de colonne intégrée sur le parcours des photons dans le CGM,
affecte très fortement le décalage spectral de la raie et sa FWHM (Verhamme et al. 2006, Gronke
et al. 2017). Les variations observées dans ces deux halos pourraient alors être produites par une
variation de la densité de colonne effective à travers le CGM. En effet les photons qui s’échappent
du nuage proche de la composante stellaire de la galaxie, subissent moins de diffusions, donc
expérimentent une plus faible densité de colonne effective et ainsi sont plus susceptibles d’être
détectés avec une valeur de DVLya plus faible. La raie émergente de ces régions présentera donc
également une valeur de FWHM plus faible. A l’inverse, le photons qui parcourent une grande
distance avant de s’échapper des parties externes du halo, ont expérimenté une plus grand densité
de colonne effective (et donc plus de diffusion) et présentent donc en moyenne une plus grande
valeur de DVLya et la raie émergente une plus grande FWHM. Ce scénario repose néanmoins en-
tièrement sur l’hypothèse que tous les photons Lyman-a ont été produits dans la composante
stellaire de la galaxie ; or nous avons vu dans les Chapitre 1 et 5 qu’il existe d’autres modes de
production des photons Lyman-a dont l’émission de faible galaxies satellites non détectées en UV
ou l’émission in-situ dans le CGM par exemple à l’occasion d’accrétion de gaz. Ainsi une certaine
quantité de photons Lyman-a peut également avoir été produite loin de la composante stellaire de
la galaxie principale et s’échapper des régions externes du halo à des longueurs d’onde proches
de leur longueur d’onde d’émission. Ce scénario pourrait expliquer la présence de cette région ex-
terne dans le halo de la galaxie de MACS0940 discutée plus haut, malheureusement de nouvelles
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FIGURE 7.6 – Figure extraite de Claeyssens et al. [2019]. Gauche : Distribution des
valeurs du décalage spectral de la raie Lyman-a en fonction de la FWHM pour les
régions de la galaxie de SMACS2031 en bleu et de MACS0940. Les points sont colo-
riés en fonction de la brillance de surface des régions. Pour la galaxie de SMACS2031,
les points verts représentent les régions de la galaxie satellite. Les points jaunes si-
tuent les valeurs de DVLya et de FWHM mesurées sur les spectres globaux des deux
galaxies. La ligne noire indique la corrélation mesurée par Verhamme et al. [2018],
l’incertitude à 1s sur cette corrélation est représentée par la zone gris. Les lignes
pointillées rouges et bleues représentent les droites ajustées à partir des deux distri-
butions de points. Les valeurs des paramètres de ces droites sont reportés dans la
Table 7.1. Droite : Distribution des valeurs de brillance de surface mesurées dans les
régions des deux halos en fonction de DVLya. Les lignes en pointillés larges repré-
sentent la valeur moyenne de DVLya mesurées pour toutes les régions avec une va-
leur de brillance de surface inférieure à 2 ⇥ 10�17 erg.s�1cm�2arcsec�2, et les lignes
en pointillés fins la moyenne des valeurs des régions avec une une brillance de sur-

face supérieure à 2 ⇥ 10�17 erg.s�1cm�2arcsec�2.

observations seront nécessaires pour confirmer cette hypothèse et discriminer quel processus est
responsable de ce phénomène. Enfin cette cartographie du CGM indique que le CGM est un mi-
lieu complexe, lieu de nombreux processus physiques différents.

La Figure 7.6 représente la distribution des valeurs du décalage spectral de la raie Lyman-a
par rapport au redshift systémique des galaxies en fonction la FWHM de la raie (à gauche) et de
la brillance de surface des régions (à droite). Dans chacun des deux halos, cette figure confirme
la forte corrélation entre le décalage spectral de la raie Lyman-a DVLya et la FWHM à travers le
halo. Les deux distributions sont décalées en FWHM (d’environ 200 km.s�1) mais présentent des
pentes similaires. De plus ces deux distributions suivent la même direction que la corrélation me-
surée par Verhamme et al. [2018] sur des spectres intégrés de LAEs à z > 3. Le fait que cette
relation soit vraie également à l’intérieur des halos et qu’elle couvre une large gamme de valeurs
(spécialement pour la galaxie de MACS0940) confirme que les conditions d’emission de la raie
Lyman-a évoluent au sein du halo. Verhamme et al. [2018] ont relié ces résultats aux différences
de densité de colonne moyenne dans le CGM des galaxies individuelles, plus la densité de colonne
d’hydrogène est grande plus DVLya et la FWHM augmente. J’ai montré avec des deux exemples
que ces variations peuvent également exister à l’intérieur d’un même halo. Si l’on s’intéresse au
deuxième panneau de la Figure 7.6 on remarque qu’il n’existe pas de région dans les halos qui
présentent à la fois une grande brillance de surface d’émission Lyman-a et une grande valeur de
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DVLya. Cette absence indique qu’il existe des directions spatiales privilégiées d’échappement des
photons Lyman-a. Ces directions correspondent aux régions les plus brillantes présentant une va-
leur de DVLya plus faible, ce qui indique que la raie Lyman-a a été moins altérée par les diffusions
dans le CGM. A plus faible brillance de surface, les valeurs de DVLya varient beaucoup, ce qui
montre que de ces régions s’échappent à la fois des photons ayant subi peu et beaucoup de diffu-
sion.

Leclercq et al. [2020] ont pratiqué une étude similaire sur les six halos les plus étendus de
l’UDF et mesuré les même tendances entre la FWHM et le décalage spectral de la raie Lyman-a.
Ils ont également pu montrer que les galaxies les plus brillantes présentaient des raies Lyman-a
plus larges, plus rouges et moins asymétriques dans le halo. De manière générale, ils mesurent
que la raie Lyman-a est plus rouge dans la partie étendue du halo qu’au centre et suggèrent que
cette tendance est produite par la diffusion des photons à travers un milieu en expansion. Chen
et al. [2021a] ont étudiées en détails un arc Lyman-a géant (étendu sur 1 minute d’arc) détecté
dans l’amas MACS1206, associé à trois LBGs à z = 3.038. Ils ont mesurés de fortes variations des
paramètres de la raie Lyman-a à travers l’arc qui indiquent la présence d’un gradient de vitesse
depuis les galaxies LBGs, autour desquelles le gaz d’hydrogène neutre est dense, vers l’extérieur
du halo moins dense.

Tous ces résultats permettent de conclure que le CGM est un milieu extrêmement complexe
dont la compréhension nécessite de plus nombreuses observations et simulations résolues à la
fois de l’émission Lyman-a mais aussi de l’émission stellaire des galaxies hôtes pour étudier les
processus de production et de diffusion des photons Lyman-a. Grâce à l’échantillon LLAMAS, on
dispose maintenant d’une plus grande quantité de halos Lyman-a très amplifiés et étendus obser-
vés avec MUSE.

Bilan de ce chapitre :

⇤ L’amplification gravitationnelle permet de détecter des halos Lyman-a extrêmement
étendus sur le ciel, pour lesquels une étude détaillée de variations spatiales de l’émis-
sion Lyman-a est possible.

⇤ Cette analyse nécessite un modèle d’amas parfait, qu’il est possible de réaliser en mo-
difiant très légèrement les cartes de déplacement du modèle global. On peut alors
modéliser l’émission UV et Lyman-a de ces galaxies en prenant en compte toutes les
images multiples détectées.

⇤ J’ai construit, grâce à cette méthode, les premières cartes dans le plan source, représen-
tant les variations des paramètres de la raie Lyman-a à travers deux halos sélectionnés
dans l’échantillon LLAMAS.

⇤ On observe des variations très nettes des paramètres de l’émission Lyman-a à travers
les halos (cf Figure 7.5), ce qui indique que le CGM est un milieu complexe, dont le
contenu en hydrogène est distribué de manière non-homogène et non-isotrope autour
des galaxies à grand redshift.

⇤ Les tendances observées sont en accord avec les prédictions des modèles idéalisés
de CGM qui prédisent un décalage spectral et un élargissement de la raie Lyman-a
proportionnels à la densité de colonne effective en hydrogène neutre dans le CGM (cf
Figure 7.6).

⇤ Les halos Lyman-a semblent présenter des directions privilégiées au sein desquels les
photons Lyman-a peuvent s’échapper en grande quantité, à des vitesse plus proche
de la vitesse systémique du gaz (cf Figure 7.6). Ce résultat conforte la conclusion que
le CGM peut être un milieu très inhomogène.
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Chapitre 8

Discussion générale

Si tu aimes une fleur qui se trouve dans
une étoile,
C’est doux, la nuit, de regarder le ciel.

Antoine de Saint-Exupéry, Le Petit
Prince

Dans les chapitres précédents, nous avons étudié les aspects spatiaux, spectraux et résolus de
l’émission Lyman-a environnant les galaxies à grand redshift dans l’échantillon LLAMAS. Nous
avons montré que les propriétés du halo Lyman-a peuvent varier fortement d’une galaxie à l’autre
et dépendent des paramètres de celle-ci. La mesure des offsets spatiaux a mis en évidence l’inho-
mogénéïté du CGM et de l’ISM ainsi que la potentielle présence de multiples sources d’émission
Lyman-a pouvant conduire à des profils spatiaux d’émission Lyman-a complexes. L’étude des
profils spectraux des raies Lyman-a a confirmé ces résultats en montrant que la structure du CGM
d’une galaxie à l’autre varie énormément, produisant ainsi des spectres très différents qui sont
les témoins des multiples diffusions subies par les photons. Enfin l’étude des variations spectro-
spatiales de l’émission Lyman-a à travers deux halos particulièrement étendus a montré que la
structure de la distribution en hydrogène neutre évolue à l’intérieur même du CGM. Grâce à
l’amplification gravitationnelle, j’ai pu mesurer certains de ces paramètres pour la première fois
sur un échantillon aussi conséquent. Cependant beaucoup d’informations manquent encore pour
pouvoir correctement investiguer les différents scénarios pouvant expliquer individuellement les
profils spatiaux et spectraux du CGM. Dans l’optique de tenter d’étudier l’origine de l’étendue des
halos Lyman-a et des offsets spatiaux, j’ai étudié une simulation zoom-in hydrodynamique d’une
galaxie typique des LAEs de l’échantillon LLAMAS.

8.1 Mesure des propriétés des LAEs sur une simulation zoom-in

8.1.1 Présentation de la simulation

La simulation que j’ai étudiée a été produite à partir du code RAMSES développé par Teyssier
[2002]. Ce code permet d’étudier la formation des galaxies en résolvant l’évolution couplée du
gaz et de la matière noire. La matière noire et les étoiles sont traitées comme de la matière non
collisionnelle, c’est-à-dire qu’elle interagit uniquement via la force de gravité. Le code RAMSES-
RT, développé par Rosdahl et al. [2013] pour la simulation SPHINX permet de résoudre également
le transfert radiatif en ajoutant le couplage du gaz et du rayonnement. Cela permet d’étudier à
la fois la formation des structures et leur rayonnement. SPHINX est une simulation hydrodyna-
mique, ce qui signifie qu’elle étudie les propriétés hydrodynamiques du gaz et de la matière noire
à travers les équations de la mécanique des fluides. Cette simulation est conduite via une méthode
eulérienne : elle décrit les propriétés du fluide en tout point à chaque pas de temps à l’aide d’une
grille. La résolution spatiale de la simulation dépend de la taille des cellules de cette grille. Dans
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le cas de SPHINX, la grille est adaptative, ce qui implique que la taille des cellules peut varier d’un
endroit à un autre de la simulation. La résolution est ainsi plus élevée dans les régions denses et
plus faible dans les régions moins denses du cube d’univers simulé. La simulation SPHINX, dont
le but principal est d’étudier l’époque de la réionisation, simule une cube d’univers de 15 Mpc de
côté, entre z = 15 et z = 6. Elle est basée sur le modèle L � CDM (décrit dans le Chapitre 1). Cette
simulation est cependant trop peu résolue pour étudier les propriétés individuelles des halos et
des galaxies (et plus particulièrement des propriétés résolues de l’ISM et de la formation stellaire).

La simulation que j’ai étudiée est une simulation zoom-in d’un halo produite dans SPHINX. Ce
halo a été sélectionné pour être typique des LAEs observés avec MUSE dans l’UDF. La simulation
de ce halo particulier est poussée jusqu’à z = 3 pour l’étude de l’émission Lyman-a. Les fractions
d’hélium et d’hydrogène de la simulation sont fixées à X = 0.76 et Y = 0.24 respectivement, et
la métallicité initiale des cellules à 3.2 ⇥ 10�4 Z�. La masse d’une particule de matière noire est
de MDM = 104 M�. A z = 4, la taille d’une cellule est inférieure à 14 pkpc, 1.2 ⇥ 107 cellules sont
contenues à l’intérieur du rayon du viriel du halo. La largeur médiane d’une cellule dans le CGM
(0.2 < r/Rvir < 1) est de 227 pc et celle dans l’ISM (r/Rvir < 0.2) est de 14 pc. A z = 3 la masse du
halo de matière noire est de Mh = 6 ⇥ 1010. A partir de cette simulation, Jérémy Blaizot a produit
12 simulations d’observations dans différentes directions d’observation à 129 différents pas de
temps (de 10 millions d’années chacun) entre z = 3.000 et z = 5.989. Deux types d’observations
simulées sont produits :

— des cubes en trois dimensions autour de la raie Lyman-a (5.45 Å de chaque côté de la raie).
Les dimensions des cubes sont de 10 arcsecondes de côté avec des pixels de 0.067"⇥0.067"
⇥0.0625 Å (i.e. trois fois l’échantillonnage de MUSE) .

— des images de l’émission UV à 1500 Å au repos sont également produites, ces images ont
la même dimension et des pixels mesurant 0.01"⇥0.01" (i.e. 5 fois plus petits que les pixels
HST/ACS).

Cette simulation a été présentée dans Mauerhofer et al. [2021], qui ont étudié les profils des raies
d’absorptions produits par cette galaxie. Une simulation très similaire (dont le halo est tiré de la
même simulation originale) a été étudiée dans Mitchell et al. [2021].

Le fait que ces observations soient simulées à chaque pas de temps dans 12 directions d’obser-
vation différentes ajoute de la diversité à l’échantillon de galaxies observées. Les évolutions fortes
que subit cette galaxie au cours du temps accentuent encore cette diversité. En effet, en mesurant
la luminosité Lyman-a, le taux de formation stellaire UV et la taille de la composante UV princi-
pale sur les images hautes résolutions de la galaxie, on constate que la composante stellaire croît
entre z = 5.989 où elle mesure en moyenne, selon les lignes de visée, 0.15 kpc et z = 3 où l’on me-
sure 0.45 kpc. Le taux de formation stellaire médian augmente entre z = 6 (hSFRi = 0.5 M�/an) et
z = 3 (hSFRi = 1.23 M�/an). La galaxie subit plusieurs épisodes intenses de formation stellaire,
principalement à redshift z = 5.1 (SFRmax = 1.36 M�/an), z = 4.5 (SFRmax = 2.3 M�/an) et entre
z = 4.0 et z = 3.7 (SFRmax = 3.00 M�/an). On observe, aux mêmes époques, des pics semblables
en luminosité Lyman-a. Ces périodes correspondent également aux moments où l’on détecte le
plus de galaxies satellites ou de nuages d’émission UV fusionnant avec la composante principale
qui peuvent présenter un taux de formation stellaire allant jusqu’à SFRmax = 2.5 M�/an.

La Figure 8.1 présente les propriétés physiques générales des galaxies simulées comparées
aux galaxies des échantillons de l’UDF et LLAMAS. Les distributions en redshift entre les trois
échantillons sont parfaitement en accord. En revanche, on remarque que les galaxies simulées sont
plus proches des galaxies LLAMAS en luminosité Lyman-a que de celles de l’UDF. En magnitude
UV et SFR, les galaxies simulées se situent à l’intersection des deux distributions.
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FIGURE 8.1 – De gauche à droite : Distribution des valeurs de redshift, luminosité
Lyman-a, magnitude UV et taux de formation stellaire pour les galaxies de la simula-
tions en gris, les galaxies de l’UDF en jaune et les galaxies de l’échantillon LLAMAS

en jaune.

8.1.2 Production d’images observées simulées à partir de la simulation

Afin de correctement comparer les propriétés des galaxies LLAMAS avec celles de la galaxie
simulée, j’ai produit à partir de chaque observation simulée deux types d’observations supplé-
mentaires : une qui reproduit les caractéristiques des observations de l’UDF et l’autre celles des
galaxies de l’échantillon LLAMAS.

Production des galaxies UDF simulées : Pour produire des observations typiques des galaxies
de l’UDF, j’ai dans un premier temps sommé toutes les tranches spectrales des cubes d’émission
Lyman-a (qui ne contiennent pas d’émission du continuum). On applique ensuite à ces images
une convolution avec une PSF MUSE (dont les paramètres sont ceux des PSF de l’UDF, Bacon
et al. 2017). On ré-échantillonne les images à la taille des pixels MUSE (0.2"⇥0.2"). Enfin on ajoute
du bruit ; produit à partir d’une distribution gaussienne de valeurs centrées sur zéro et dont la
dispersion correspond aux valeurs mesurées dans les zones vides des différentes images NB de
l’échantillon de l’UDF de Leclercq et al. [2017]. Le même processus est appliqué aux images UV
avec deux PSF HST différentes (produites à partir des images HST dans les filtres F606W et F814W
du champ de l’UDF).

Production des galaxies LLAMAS simulées : Pour produire des images Lyman-a et UV re-
présentatives des galaxies de l’échantillon LLAMAS, j’utilise 6 modèles d’amas de galaxies de
l’échantillon (A2744, MACS0940, MACS0416N, MACS2214, SMACS2031 et A370). Pour chaque
galaxie simulée, le code choisit un amas au hasard parmi ces six là, puis un objet au hasard dans le
catalogue de redshifts correspondant. L’image UV est placée à la position de cet objet dans le plan
source puis passée par le modèle grâce à LENSTOOL qui effectue également la convolution par la
PSF HST (exactement les mêmes que celles utilisées dans le Chapitre 5). Les images finales sont
ensuite bruitées (de la même manière que pour les simulations UDF, à partir de niveaux de bruits
mesurés sur les images HST des différents amas), puis l’on tente de détecter une ou plusieurs
images. Les critères de détections sont identiques à ceux appliqués dans le Chapitre 5 pour la me-
sure du SNR spatial. On sélectionne, au hasard, uniquement une images par source. Les images
Lyman-a sont produites de la même manière, à partir de la même position que pour l’image UV.
On sélectionne ensuite l’image produite qui correspond spatialement à la détection UV.

La Figure 8.2 présente trois galaxies simulées, à trois redshifts différents, ainsi que les images
simulées UDF et LLAMAS associées. On observe que les détails des distributions d’émission UV
et Lyman-a s’amenuisent ou disparaissent après la convolution avec la PSF et l’ajout du bruit.
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cette dégradation est cependant plus faible sur les images amplifiées. Dans chaque cas on constate
que l’émission Lyman-a semble bien plus étendue que l’émission UV.

8.1.3 Mesure des propriétés morphologiques des halos simulés

Dans le but de mesurer les paramètres morphologiques des composantes UV et de l’émission
Lyman-a des galaxies ainsi produites, j’ai appliqué à chaque image simulée, UDF et LLAMAS, la
même procédure de modélisation que celle décrite dans le Chapitre 5. Les images UDF simulées
sont modélisées à l’aide d’un modèle unique correspondant au modèle utilisé par Leclercq et al.
[2017] (modèle numéro 1 dans le Chapitre 5). Les images LLAMAS simulées sont modélisées par
trois types de modèles différents (numéros 2, 4 et 6 du Chapitre 5) elliptiques avec une à deux
composantes. Les images UV sont dans les deux cas modélisées par un profil d’émission elliptique
et exponentiel. Les valeurs de r50,UV, r90,UV, r50,Lya et r90,Lya sont mesurées de la même manière
que pour les galaxies LLAMAS observées. Enfin je mesure de la même manière que pour les
galaxies LLAMAS les offsets spatiaux entre l’émission UV et Lyman-a dans les données simulées
à haute résolution ainsi que pour les observations simulées. Au final seulement 271 images UDF
simulées sont détectées avec un rapport SNR suffisant pour être modélisées. De même 254 sources
LLAMAS simulées ont été sélectionnées, à la fois selon leur émission UV et Lyman-a.

Etendue spatiale des halos simulés : La Figure 8.3 représente les valeurs de r90,Lya en fonction
de r90,UV des galaxies simulées et des galaxies des échantillons LLAMAS et UDF. Ce graphe nous
apprend deux choses : les galaxies UDF simulées se situent toutes dans la même zone du gra-
phique, très proche des galaxies UDF observées ; à l’inverse, les galaxies LLAMAS simulées se
situent plus bas (avec de tailles mesurées en UV et Lyman-a globalement plus petites), dans une
zone plus représentative des galaxies LLAMAS observées. On peut expliquer cet effet de deux
manières possibles : soit les mesures effectuées sont biaisées, pour un ou les deux types de si-
mulations, produisant ainsi un écart systématique entre les deux groupes, soit les effets de PSF,
qui sont plus importants sur les images non amplifiées, provoquent seuls cet écart. Le scénario
le plus probable étant que ces deux effets jouent chacun rôle. En, effet la méthode utilisée a été
soigneusement vérifiée, mais il reste impossible d’affirmer que la méthode de convolution par la
PSF, de bruitage ou de modélisation soit parfaitement compatibles avec les observations. De plus,
l’échantillon LLAMAS observé ne présente presque aucune galaxie située dans le nuage de point
des galaxies de l’UDF. Si l’échantillon LLAMAS permet de détecter et de caractériser des halos
plus petits, il devrait également pouvoir observer des halos plus grands du type de ceux caracté-
risés dans l’UDF. Le fait que très peu de halos Lyman-a LLAMAS soient spatialement cohérents
avec les halos de l’UDF peut s’expliquer si les mesures de l’UDF sont légèrement surestimées à
cause des effets de PSF. De plus amples investigations sur ces simulations seront nécessaires pour
correctement étudier ces deux effets. Enfin, quelle que soit la méthode d’observation utilisée, les
galaxies simulées présentent en moyenne un rapport q = r90,Lya/r90,UV plus faible que les galaxies
observées (hqUDF Simi = 4.3 et hqLLAMAS Simi = 5.0). Ces différences indiquent que la galaxie simu-
lée présente des caractéristiques générales différentes et semble accompagnée d’un halo Lyman-a
moins étendu par rapport aux galaxies étudiées dans les échantillons UDF et LLAMAS. Mitchell
et al. [2021], qui ont étudié les propriétés spatiales moyennes d’une galaxie simulée exactement de
la même manière (dont le halo sélectionné présente les mêmes propriétés) ont mesuré qu’entre 10
et 20 kpc, à 3 < z < 4, la simulation prédit un flux Lyman-a environ deux fois plus faible que ce qui
est mesuré dans les LAEs avec MUSE, il ont cependant mesuré un accord très bon entre les profils
de brillance de surface moyens simulés et observés. Cette différence de brillance en Lyman-a peut
expliquer que le halo soit mesuré légèrement moins étendu, s’il est plus difficile de détecter les
bord de l’émission. Bien qu’isolé dans une seule partie du diagramme, les valeurs mesurées dans
les deux types d’observations simulées, restent compatibles avec plusieurs galaxies LLAMAS et
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FIGURE 8.2 – Chaque ligne présente, de gauche à droite, les images Lyman-a de la
galaxie simulée originale, de l’observation simulée UDF et de l’observation simulée
LLAMAS. Les images encadrées en blanc dans chaque cadre représentent, à la même
échelle, l’émission UV détectée. Les étoiles bleues indiquent les pic d’émission UV et
les positions correspondantes sur les images Lyman-a. Enfin une échelle de 1 arcse-
conde est représentée sur chaque image de droite. Les trois lignes représentent trois
redshifts différents. L’amplification totale de l’image LLAMAS simulée est indiquée

sur chaque images de droite.
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UDF ; ce qui fait ce cet échantillon de galaxies un échantillon représentatif d’une partie des LAEs
à grand redshift.

Offsets spatiaux dans les galaxies simulées : La Figure 8.4 représente les distributions d’offsets
mesurées sur les images à hautes résolutions ainsi que sur les images UDF et LLAMAS simu-
lées (respectivement en rouge et jaune). On mesure, dans les deux groupes, une valeur médiane
de Me(D) = 0.40Q3=0.62

Q1=0.19 kpc sur les images haute résolution. Cette valeur est légèrement infé-

rieure à la médiane mesurée sur les simulations LLAMAS Me(DLLAMAS Sim) = 0.64Q3=1.05
Q1=0.33 kpc.

Les mesures effectuées sur les simulations LLAMAS semblent surestimer les valeurs d’offsets in-
trinsèques (on mesure en moyenne une différence de 0.3 kpc). L’ajout des effets instrumentaux
lissant les images, les mesures des centroïdes d’émission sont moins bien contraints dans les ob-
servations simulées que dans les images haute résolution. De plus, les composantes UV, dans les
images originales de la simulation, présentent des pics d’émission UV très importants concentrés
dans un seul pixel ; ces pixels extrêmement brillants ont tendance à biaiser la mesure du centroïde
d’émission sur les images à haute résolution. Si l’on s’intéresse maintenant aux images UDF si-
mulées, la surestimation des offsets est bien plus importante, mais très peu d’offsets sont mesurés
de manière significative (i.e. l’offset représente plus de 2 pixels MUSE) : seulement 16 (6%) objets
contre 45 dans l’échantillon de galaxies LLAMAS simulées (22%). Cet écart peut expliquer no-
tamment pourquoi peu d’offsets sont mesurés dans les données de l’UDF. Sur les valeurs d’offsets
mesurées dans les images à haute résolution, on observe une décroissance générale de l’offset avec
le redshift : à plus grand redshift les galaxies présentent un offset en moyenne plus faible (offset
moyen à 0.17 kpc à z = 5.989 contre 0.62 kpc à z = 3 (voir Figure 8.5). La galaxie expérimente
cependant un pic important à 5.4 < z < 5.65 où l’offset atteint jusqu’à 3.5 kpc. Si la tendance en
générale en redshift est bien retrouvée dans les observations LLAMAS simulées (avec les mêmes
valeurs), le pic à 5.4 < z < 5.65 n’est pas mesuré, simplement à cause du fait que la composante
principale étant plus faible à cette époque, aucune image de la galaxie n’a pu être détectée, à la
fois en émission UV et Lyman-a à ces redshifts. On ne mesure pas de relation évidente, ni dans les
images hautes résolutions, ni dans les images LLAMAS simulées, entre le taux de formation stel-
laire, la luminosité Lyman-a et l’offset spatial. Enfin, on mesure une adéquation presque parfaite
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FIGURE 8.4 – Gauche : Distribution des valeurs d’offsets spatiaux, mesurés à partir
des centroïdes des modèles d’émission, sur les images haute résolution en gris, et
les images UDF simulées en rouge. Le trait rouge indique la distribution des offsets
qui représentent plus de deux pixels MUSE. Les valeurs présentées sont uniquement
celles mesurés sur les 271 sources sélectionnées parmi les simulations UDF. Droite :
Mêmes distributions pour les valeurs d’offsets mesurées sur les 250 galaxies sélec-
tionnées parmi les simulations LLAMAS. Les mesures effectuées sur les simulations

LLAMAS sont représentées en jaune.

entre la distribution des offsets mesurés dans les images LLAMAS simulées et celle des galaxies
de l’échantillon LLAMAS (voir Figure 8.6) qui présentent les mêmes valeurs médianes. La galaxie
simulée reproduit donc correctement les offsets mesurés dans les observations.

Fraction d’offsets externes dans les galaxies simulées : La Figure 8.7 présente la distribution de
la distance elliptique (définie dans le Chapitre 5) pour les galaxies de l’échantillon LLAMAS (avec
une probabilité que la mesure de l’offset soit fiable de plus de 95 %) en gris et les galaxies LLAMAS
simulées en jaune. Les galaxies simulées, bien que présentant en kiloparsec des offsets compatibles
avec les galaxies LLAMAS observées présentent en générale des valeur de Dell plus faible. 72%
des galaxies LLAMAS simulées présentent une valeur de Dell < 2 contre 38% dans l’échantillon
LLAMAS. Le panneau de droite de la Figure 8.7 représente représentent les valeurs d’offsets entre
le pic d’émission UV et le centroïde du modèle d’émission elliptique (DUV�UV) pour les galaxies
LLAMAS simulées et observées en jaune et gris respectivement. Une valeur de DUV�UV positive
signifie que le centre de la composante UV ne coïncide pas avec le pic d’émission. L’existence de cet
offset démontre le caractère grumeleux des composantes stellaires des galaxies (pour 37/136 objets
dans l’échantillon LLAMAS et 44/204 sources LLAMAS simulées). Dans l’échantillon de galaxies
LLAMAS simulées, 90% des galaxies qui présentent un offset UV-UV significatif (i.e. supérieur
à 2 pixels HST dans le plan image, donc dont la mesure est robuste) présentent une distance
elliptique inférieure à 1 contre 54% dans les données LLAMAS observées (pour rappel 40% de
l’échantillon total LLAMAS présentait un offset interne, la proportion est donc plus importante
pour les galaxies dont l’émission UV est irrégulière). Le caractère grumeleux de la composante
UV semble donc corrélé à la mesure d’une plus grande fraction d’offsets internes.
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FIGURE 8.7 – Gauche : Distribution de la distance elliptique (définie dans le Cha-
pitre 5) pour les galaxies de l’échantillon LLAMAS (avec une probabilité que la me-
sure de l’offset soit fiable de plus de 95 %) en gris et les galaxies LLAMAS simulées
en jaune. Les distributions sont normalisées à 1 pour la comparaison. Droite : distri-
butions des offsets UV-UV significatifs (supérieur à 2 pixels HST) mesurés dans les
galaxies LLAMAS en gris et LLAMAS simulées en jaune. Les encarts indiquent la

fraction de galaxies correspondant à chaque catégorie d’offset.

Difficulté de comparaison entre les différentes mesures : La Figure 8.8 représente la distribu-
tion des erreurs sur l’estimation de r50,UV et r50,Lya entre les images simulées LLAMAS et UDF et
les images haute résolution originales de la simulation (les mêmes erreurs sont mesurées pour les
paramètres r90,UV et r90,Lya). On remarque que les galaxies simulées LLAMAS reproduisent bien
mieux les tailles UV, qui sont systématiquement surestimées dans les images UDF simulées. En
revanche l’effet sur la taille en émission Lyman-a est moins claire. Les tailles mesurées sur sur
les images UDF simulées sont de nouveaux biaisées vers le haut. On peut attribuer cet effet à la
taille de la PSF MUSE qui est très importante devant la taille des halos (cet effet est également
visible que la Figure 8.2). Les mesures de l’étendue Lyman-a sur les galaxies LLAMAS simulées
ne présentent pas de biais, cependant la dispersion des valeurs est très importante (de l’ordre de
2 ordres de grandeurs). Deux effets pourraient entrer en jeu : les halos simulés sont, comme l’ont
montré Mitchell et al. [2021], plus faibles en luminosité (un facteur 2 environ) en moyenne entre 10
et 20 kpc. Cette faible luminosité aux grands rayons peut biaiser la modélisation qui va alors uni-
quement chercher à reproduire le centre du halo, d’autant plus que les images simulées LLAMAS
présentent des niveaux de bruits plus élevés que les images simulées UDF, associée à l’effet moins
important de la PSF sur les images amplifiées, la partie externe des halos en est potentiellement
plus effacée. Enfin il est important de souligner que les modèles ajustés sur les images originales
de la simulation, le sont sans PSF et sans bruit. Le modèle ajuste donc toute l’émission Lyman-a
produite jusqu’à des niveaux de brillance de surface qui ne seront pas détectés par MUSE (ni dans
l’UDF ni dans les champs LLAMAS). Les comparaisons entre les valeurs mesurées dans les images
UDF et LLAMAS simulées et celles des images originales sont donc à prendre avec beaucoup de
précaution. Les biais et incertitudes mises en évidences correspondent parfaitement au décalage
observé entre les points UDF simulés et LLAMAS simulés dans la Figure 8.3.
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deux distributions.
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8.2 L’effet de lentille gravitationnelle pour l’étude des galaxies dis-

tantes

Dans cette thèse j’ai étudié les propriétés des LAEs à grand redshift grâce à l’effet de lentille
gravitationnelle. Avant de détailler les implications physiques des différents résultats obtenus, à la
fois dans les observations et les simulations, il me semble important de tirer le bilan des avancées
que l’effet de lentille gravitationnelle a permis de faire mais aussi des limitations de telles études.
En effet, si l’effet de lentille gravitationnelle, comme cela a été montré dans les Chapitres 5, 6 et 7,
permet d’accroitre significativement le flux détecté des sources étudiées ainsi que leur résolution
spatiale, utiliser l’effet de lentille gravitationnelle implique également plusieurs limitations. En
comparant les résultats obtenus dans l’échantillon LLAMAS avec ceux de l’UDF et les mesures
effectuées dans la simulation, on peut tenter de définir les avantages et inconvénients des études
par effet de lentille gravitationnelle.

8.2.1 Avantages de l’effet de lentille gravitationnelle

Augmentation du flux total : Comme cela a été expliqué dans le Chapitre 4 puis le Chapitre 6,
grâce à l’amplification et la multiplication des images, le flux total observé pour une même source
est substantiellement accru par l’effet de lentille gravitationnelle. Lorsque l’on compare les rap-
ports signal sur bruit des raies Lyman-a détectées dans l’UDF (DR2, Bacon et al. in prep.) avec
les raies Lyman-a globales (quand une source est multiple les contributions de toutes les images
multiples sont sommées) des galaxies LLAMAS, on obtient 123 avec un S/N>20 LAEs pour l’UDF
et 211 pour l’échantillon LLAMAS; ce qui représente respectivement 16% et 39% de sources. Ces
pourcentages restent difficile à comparer étant donné que les données des deux échantillons ne
possèdent pas les même profondeurs d’observations MUSE; cependant l’échantillon LLAMAS
présentant une plus grande quantité de raies à très haut SNR avec des observations MUSE globa-
lement de moins bonne qualité que celles de l’UDF (entre 10 et 27 heures de profondeurs), on peut
en conclure que les observations par effet de lentille gravitationnelle sont plus efficaces.

Détection d’objets plus faibles : L’augmentation du flux observé va de pair avec la détection de
sources plus faibles et plus petites. La Figure 4.6 illustre la différence en luminosité intrinsèque des
LAEs de l’échantillon LLAMAS et de l’UDF. La valeur médiane de l’échantillon est plus faible que
celle de l’UDF (1041.8 erg.s�1 pour l’UDF contre 1041.4 erg.s�1 pour le LLAMAS, ce qui représente
un facteur 2.5). En taille physique, cet effet est illustré dans le Figure 5.6 ; parmi les galaxies LLA-
MAS, 84% présentent une valeur de r90,Lya plus faible que le plus petit halo de l’UDF. De même en
UV, 23% des galaxies LLAMAS sont plus compactes que la plus petite de l’UDF. Enfin, on détecte
plus de galaxies à très grand redshift dans l’échantillon LLAMAS que dans l’UDF (trois fois plus
exactement parmi les sources qui possèdent une valeur de redshift spectroscopique robuste). Ainsi
il apparait clairement, qu’avec un même instrument, et une qualité d’observation en moyenne lé-
gèrement plus faible, les observations par effet de lentille gravitationnelle permettent l’accès à une
nouvelle catégorie de sources peu lumineuses et physiquement plus petites.

Résolution spatiale : Leclercq et al. [2020] ont étudié les six halos Lyman-a les plus étendus de
l’échantillon de l’UDF pour caractériser les variations résolues de l’émission Lyman-a à travers le
CGM. Parmi ces six objets, le halo le plus grand s’étend sur 4.5”. En comparaison, les images les
plus amplifiées des deux halos Lyman-a étudiés au Chapitre 7, seules s’étendent sur 8” et 5”. Une
fois les images multiples combinées, les cartes des variations des paramètres de la raie Lyman-a
dans le plan source (Figure 7.5) utilisent les informations spectrales de plus de 3000 pixels MUSE
(contre 500 pour le halo le plus étendu de Leclercq et al. 2020). Bien-sûr les halos présentés dans
le Chapitre 7 sont exceptionnellement étendus et ne sont pas représentatifs de tout l’échantillon
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LLAMAS, cependant avec des valeurs d’amplification supérieures à 15 dans les deux cas, seul l’ef-
fet de lentille gravitationnel permet de faire de telles observations. La résolution des cartes dans le
plan source est ainsi largement augmentée par l’effet de lentille gravitationnel. Enfin il est impor-
tant de rappeler que les observations présentées dans le Chapitre 7 sont composées de 8 heures
d’observations MUSE contre 10 à 27 heures pour les halos étendus de l’UDF. L’augmentation de
la résolution est également visible sur les mesures des propriétés globales des galaxies amplifiées,
comme le montre le Figure 8.8. L’effet de lentille gravitationnelle permet de diminuer l’effet de la
PSF et de l’échantillonnage des observations sur les mesures spatiales. L’effet de lentille gravita-
tionnelle permet donc d’atteindre une résolution spatiale bien supérieure, en un temps de pose
plus court.

8.2.2 Limites des études utilisant uniquement l’effet de lentille gravitationnelle

Malgré ces résultats, il serait faux de prétendre que les études de sources amplifiées par effet de
lentille gravitationnelle ne présentent que des avantages. Parmi les limitations de cette méthode,
trois semblent réellement importantes à discuter ici :

Complétude des échantillons : Mesurer le complétude des échantillons de galaxies étudiés
consiste à mesurer à une distance donnée de l’observateur, quelle fraction de galaxies de sondage
va certainement détecter. Dans les champs comme celui de l’UDF, au sein desquels les galaxies
ne sont pas amplifiées et la qualité des observations est bien définie, il est possible de déterminer,
en simulant des fausses galaxies, des critères de taille et de brillance encadrant les objets que l’on
est sûr de détecter, s’ils existent, et ceux qui sont trop faibles ou trop petits pour le sondage. Ainsi
on peut définir très proprement les limites de l’échantillon à étudier et la fraction de galaxies ob-
servées par rapport à celles simulées en fonction du redshift par exemple. La complétude permet
donc de favoriser les comparaisons entre les différents échantillons et les conclusions générales.
Dans le cas des échantillons d’objets amplifiés, cette mesure est rendue beaucoup plus difficile par
l’amplification. L’amplification peut en effet permettre de détecter une objet qui n’aurait pas été
observé dan l’UDF, il faut donc inclure l’amplification dans les mesures de complétude. Mais l’am-
plification variant dans le champ de l’amas cela revient à simuler un encore plus grand nombre
de sources. Enfin les images de ces sources peuvent, par hasard, tomber dans le plan image à la
position d’une galaxie d’amas par exemple, ce qui peut rendre la source indétectable alors qu’elle
est bien là. Tous ces paramètres supplémentaires rendent la complétude très difficile et très longue
à mesurer dans les échantillons de sources amplifiées. Une première mesure seulement a pu être
faite pour 4 des amas présentés ici par de La Vieuville et al. [2019a] dans le cadre de l’estimation
de la fonction de luminosité des LAEs.

Création des catalogues de redshifts et des modèles : Les 602 émetteurs Lyman-a de l’échan-
tillon LLAMAS, ont été détectés dans 17 amas différents, représentant environ 30 pointés MUSE
différents et 141 heures d’observations MUSE. Le taux de LAEs détectés est donc plus faible que
pour l’UDF qui a détecté dans 9 pointés MUSE, collectant au total 117 heures d’observations, plus
de 770 LAEs (selon les mêmes critères de sélection pour les galaxies LLAMAS). Cet effet s’explique
par le volume effectif que l’on sonde en observant les LAEs amplifiés par un amas de galaxies (cf
Figure 3.15). La zone d’Univers moyenne sondée par 17 amas à z = 4.5 correspond environ à la
moitié de celle sondée par l’UDF. La multiplication des champs d’amas nécessaires pour atteindre
un aussi grand nombre de LAEs implique nécessairement un processus de réduction de données
beaucoup plus long, qui associé à la construction des modèles d’amas allonge énormément le
temps nécessaire pour produire les catalogues finaux. Les sondages de galaxies par effet de len-
tille gravitationnelle demandent donc beaucoup plus de travail pour atteindre le même nombre
de sources.
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Augmentation des incertitudes : Enfin, quand on étudie des sources amplifiées, il est très impor-
tant de connaitre le plus précisément possible la valeur de l’amplification de chaque galaxie qui
permet de retrouver les paramètres intrinsèques des galaxies (taille, luminosité, taux de formation
stellaire...). Or la mesure de l’amplification dépend directement de la qualité du modèle de masse.
Comme nous l’avons montré dans le Chapitre 5, la mesure de l’amplification est délicate et peut
présenter une grande incertitude, spécialement pour les sources très amplifiées. Cette incertitude
se propage sur toutes les mesures effectuées et augmente donc les barres d’erreurs des résultats
(comme on le voit lorsqu’on compare les barres d’erreurs des points LLAMAS avec celles des
points UDF dans la Figure 5.6). L’accroissement des incertitudes dû à la modélisation imparfaite
de l’effet de lentille est également mesurable au sein des systèmes multiples (cf Figure 5.17).

8.3 Origine des halos Lyman-a et de leurs propriétés pour les galaxies

à grand redshifts

Les résultats présentés dans les chapitres précédents visent tous à caractériser la morphologie
du CGM environnant les galaxies à 3 < z < 6.7. En combinant les études spatiales, spectrales
et spectro-spatiales des halos Lyman-a, on sonde de nombreux paramètres à la fois (densité de
colonne, présence de poussière, vents galactiques, accrétion de gaz à travers le CGM, présence de
galaxies satellites et structure de l’ISM). Il reste donc encore difficile d’avoir une vision globale et
cohérente des propriétés du CGM à ces redshifts là et distinguer dans chaque cas particulier le rôle
que joue chacun d’entre eux. Parmi les processus cités, je souhaiterais en discuter trois, qui me
semblent les plus pertinents au regard des résultats de cette thèse : la structure de la distribution
d’hydrogène dans les halos, l’émission Lyman-a produite par des galaxies satellites et enfin la
nature grumeleuse de l’ISM et ses conséquences sur l’émission Lyman-a.

8.3.1 Structure de la distribution d’hydrogène neutre dans le CGM

Selon les simulations idéalisées, qui modélisent le CGM grâce à des nuages d’hydrogène neutre
(Verhamme et al. 2006, Gronke et al. 2017, Song et al. 2020, voir Chapitre 1 pour une description
détaillée de ces modèles), et qui sont les seules capables de reproduire les différents profils de
raie Lyman-a observés sans faire intervenir la transmission de l’IGM, la morphologie de la raie
Lyman-a émergente sonde directement les propriétés de la distribution d’hydrogène autour des
galaxies. Parmi les paramètres qui influencent significativement le profil de la raie on trouve : la
densité de colonne en hydrogène neutre, la vitesse d’effondrement ou d’expansion du milieu et la
quantité de poussière.

Outflows : La diversité des profils observées dans les échantillons de LAEs à grand redshifts et en
particulier dans l’échantillon LLAMAS (cf Chapitre 6) démontre à la fois la complexité du CGM
et la diversité des structures qui peuvent exister.

Les profils spectraux sondent, entre autre, la présence et la vitesse d’outflows dans le CGM.
Verhamme et al. [2006] et Gronke et al. [2017] prédisent que le décalage du pic rouge de la raie
Lyman-a globale est proportionnel à la vitesse d’expansion du nuage d’hydrogène autant qu’à
la densité de colonne de gaz neutre. Les simulations hydrodynamiques prédisent également la
présence d’outflows dans l’ISM et le CGM; ces outflows sont produits par exemple par les feedbacks
des supernovae. La présence d’outflows à l’échelle de l’ISM, est également confirmée observation-
nellement par le décalage spectral vers le bleu des raies d’absorption de l’ISM (DVISM) mesuré
dans la plupart des galaxies à grand redshift. Si les outflows dominent le décalage du pic rouge
de la raie Lyman-a, alors on devrait pouvoir mesurer une corrélation forte entre DVISM et DVLya.
Cependant, bien que Cassata et al. [2020] mesurent ce décalage DVISM dans des galaxies à z > 4 et
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montrent la présence d’un outflow dans chacune d’entre elles, ils n’ont mesuré aucune corrélation
entre DVISM et DVLya (de même que Smit et al. [2017] pour une galaxie très résolue). Cassata et al.
[2020] ont tout de même mesuré que les galaxies avec une fraction d’échappement des photons
Lyman-a fesc < 5% présentent un DVLya plus important (> 200 km.s�1). Dans le même esprit,
Behrens et al. [2019] ont montré, avec une simulation hydrodynamique de galaxies à z = 7.2 que
les outflows, bien présents, jouent un rôle pourtant mineur dans le décalage de la raie Lyman-a
qui est principalement dominé par la poussière, sauf pour certaines lignes de visées spécifiques.
A l’inverse, à plus bas redshift, Duval et al. [2016] ont mesuré, pour une galaxie de l’échantillon
LARS (Hayes et al. 2013a), une coïncidence spatiale entre les composantes d’émission Lyman-a
et et Ha de chaque côté du disque galactique, favorisant ainsi un scénario dans lequel les pho-
tons sont émis dans le disque stellaire de la galaxie, déplacés par l’outflow puis diffusés à travers
le CGM avant de s’échapper. Les outflows apparaissent donc être un ingrédient nécessaire dans
le CGM, mais qui ne permet pas d’expliquer seul tous les paramètres mesurés et notamment le
décalage du pic rouge de la raie. Dans l’échantillon LLAMAS, la distribution des valeurs de DVLya

mesurées (cf Chapitre 6), associées aux premières vitesses d’expansion mesurées pour dix sources,
confirme bien la présence d’outflows dans ces galaxies. Une comparaison détaillées des valeurs de
DVISM et DVLya pour les quelques galaxies possédant les deux mesures, associées aux ajustement
par les modèles idéalisés présentés dans le Chapitre 6 pourra permettre de d’explorer plus détails
les corrélations entre les outflows et les profils de raies.

Enfin, le fait que l’on mesure que l’offset spatial croît en fonction du SFR UV des galaxies (cf
Figure 5.13) peut indiquer une relation entre la taille des offsets et la force des outflows. En effet,
si les outflows sont produits par la formation stellaire, plus une galaxie a une valeur importante
de SFR UV, plus elle est susceptible de produire des outflows qui en transportant du gaz neutre
peuvent conduire à la production d’offsets.

La poussière : Behrens et al. [2019] ont également montré dans leur simulation que le transfert
des photons Lyman-a est dominé par le caractère grumeleux de la poussière dans les régions de
formation stellaire qui produisent ces photons Lyman-a. La profondeur optique de la poussière
joue également un rôle important dans les modèles idéalisés, impactant la fraction d’échappement
des photons Lyman-a ainsi que le profil spectral global ; elle peut obstruer localement l’émission
Lyman-a provoquant ainsi des offsets spatiaux. La quantité de poussière peut être estimée à partir
de la pente du continuum UV, b. Hoag et al. [2019] ont mesuré que les galaxies les moins poussié-
reuses présentent en moyenne un offset plus grand. Bien qu’aucune corrélation significative n’ait
pu être mesurée entre b et l’offset spatial dans l’échantillon LLAMAS, ce résultat est cohérent avec
la tendance observée dans la Figure 5.14. Les offsets les plus grands présentent des valeurs de b
plus faibles. La poussière semblent donc jouer un rôle important dans la morphologie des halos
Lyman-a.

La distribution d’hydrogène neutre : La densité de colonne en hydrogène neutre impact for-
tement l’échappement des photons Lyman-a, à la fois spectralement (plus la densité de colonne
est forte, plus le photon devra se décaler en fréquence pour s’échapper de la résonance) et spa-
tialement (les variations spatiales de la densité d’hydrogène peuvent favoriser l’échappement des
photons Lyman-a dans certaines zones du halo). Dans les modèles idéalisés les plus simples (Ve-
rhamme et al. 2006, Song et al. 2020), la distribution d’hydrogène est homogène dans le nuage,
ajuster les spectres Lyman-a globaux avec ceux-ci permet d’estimer la densité de colonne moyenne
dans tout le CGM dans une direction d’observation. D’autres modèles construits avec une dis-
tribution grumeleuse d’hydrogène (Gronke et al. 2017) permettent également de reproduire des
profils Lyman-a observés. Ces modèles ont permis de montrer l’impact important de la fraction
de recouvrement en hydrogène neutre sur les profils Lyman-a émergeant. Dans ces modèles, une
petite valeur de DVLya peut indiquer une faible fraction de recouvrement : les photons Lyman-a
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qui s’échappent par des zones presque vides en hydrogène seront détectés à une vitesse proche de
la vitesse systémique du gaz car ils auront été très peu diffusés. A l’inverse, Gazagnes et al. [2020]
ont montré par l’observation, sur 22 galaxies, qu’il n’existait pas de corrélation entre DVLya et la la
densité de colonne globale en hydrogène neutre. Plusieurs de leurs galaxies présentent de l’émis-
sion Lyman-a la vitesse systémique du gaz et des profils à double pics. Les deux pics d’émission
ne semblent pas sensibles aux mêmes paramètres : les pics bleus sont plus sensibles aux trouées
dans le nuage d’hydrogène, alors que le pic rouge lui reste plus sensible à la densité globale d’hy-
drogène. Cependant ces résultats se basent sur une étude globale des paramètres de la raie et de la
densité de colonne. Kakiichi and Gronke [2019] ont montré que la fraction de recouvrement n’est
pas unique dans le CGM, étudier les variations intra-halo en densité de colonne et les comparer
aux variations spatiales des paramètres de la raies (tel qu’on l’a fait dans le Chapitre 7) permettra
de mieux comprendre le lien entre les deux.

Dans leur études sur les offsets spatiaux, Hoag et al. [2019] ont montré que les galaxies présen-
tant des grandes valeur de largeur équivalente Lyman-a exhibent un offset plus petit en kilopar-
secs, ce résultat, mesuré à la marge dans l’échantillon LLAMAS, favorise le scénario selon lequel
la diffusion des photons domine la morphologie des halos et donc la production des offsets.

La nature grumeleuse du CGM est également un scénario avancé par Ribeiro et al. [2020] pour
expliquer la formation des offsets spatiaux. Selon eux, ces grumeaux d’émission Lyman-a pour-
raient être produits par des instabilités violentes dans les disque galactiques ; ce type d’instabilités
sont courantes dans les galaxies à grand redshift, riches en gaz et qui présentent des hautes densité
de surface, ce qui conduit à une fragmentation, par autogravité, pour former des grumeaux mas-
sifs de formation stellaire). Dans les LLAMAS, la nature grumeleuse du CGM peut être l’origine
des offsets spatiaux observés, interne ou bien externe en fonction de l’échelle des variations dans le
CGM, mais aussi de l’asymétrie et de l’ellipticité de la distribution d’hydrogène (cf Chapitre 5). De
plus, la variation de la densité de colonne en hydrogène est une des hypothèses avancées pour ex-
pliquer les variations du décalage spectral DVLya au sein des deux halos Lyman-a présentés dans
le Chapitre 7. La construction de l’échantillon LLAMAS a permis d’identifier plusieurs nouveaux
halos très étendus, présentant un pic d’émission bleu. Etudier les variations spatiales comparées
des propriétés des deux pics d’émission Lyman-a permettra d’étudier les variations en densité de
colonne ou fraction de recouvrement au sein des halos. Parmi ces halos, on trouve par exemple, le
système numéro 3 dans l’amas MACS0257 (présenté dans la Figure 5.11, z = 4.69), au sein duquel
l’émission Lyman-a est spatialement disjointe de l’émission UV.

De plus, grâce à l’étendue spatiale des halos amplifiés, associée au grand rapport signal sur
bruit par pixel, on pourra tenter d’ajuster plusieurs régions du même halo avec les modèles idéa-
lisés pour étudier les potentiels variations internes de la vitesse d’expansion et de la densité de
colonne en hydrogène neutre.

En revanche, la diffusion des photons Lyman-a au sein d’une distribution d’hydrogène neutre
inhomogène ne semble pas pouvoir expliquer, seule, les grands offsets mesurés. En effet, la brillance
de surface de l’émission Lyman-a décroit avec la diffusion des photons environ en 1/r2, avec r la
distance à la source d’émission ; ainsi il semble impossible de créer un pic d’émission très brillant
et très éloigné de la source d’émission juste par la diffusion des photons.

Lignes de visée : Les résultats des simulations ont montré une grande variation des propriétés
des halos avec la ligne de visée. Le fait que l’on puisse mesurer des propriétés très différentes
(de l’ordre de 2 en taille Lyman-a et 10 en flux) démontre que le CGM n’est pas une distribution
homogène et isotrope d’hydrogène. Le même effet a été observé dans les simulations de Behrens
et al. [2019] qui ont mesuré que la fraction d’échappement des photons Lyman-a peut varier de 6
ordre de magnitude avec la ligne de visée. De même Smith et al. [2019] ont pu relié les lignes de
visée pour lesquelles la largeur équivalente Lyman-a est très large aux outflows associés à l’absorp-
tion UV. A l’inverse les lignes de visée présentant une plus faible EW sont associées aux filaments
cosmologiques. Dans leur simulation, les sources vont et viennent en visibilité au cours de leur
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FIGURE 8.9 – Gauche : Figure extraite de Mitchell et al. [2021] présentant les dif-
férentes contributions aux profils de brillance de surface Lyman-a. La courbe noire
solide représente la brillance de surface total Lyman-a de la galaxie simulée. La ligne
en pointillée noire montre ce même profil après convolution avec la PSF MUSE. Les
lignes de couleurs indiquent les contributions respectives des différentes compo-
santes du CGM, chaque photon est associée avec la composante avec laquelle il a
interagi en dernier avant de s’échapper. Droite : Figure extraite de Maiolino et al.
[2015]. Image en bande Y de la galaxie BDF3299. Les contours verts représentent les
niveaux de détections de l’émission [CII] et la croix noire le centre de la composante

UV.

histoire, exactement comme cela a été démontré dans la simulation zoom-in (cf Figure 8.5). Les
valeurs d’étendues UV et Lyman-a, ainsi que les offsets mesurés peuvent varier énormément dans
les galaxies LLAMAS simulées (de l’ordre de 10 dans les deux cas). Les propriétés mesurées dans
les galaxies LLAMAS doivent alors être considérées, non comme les propriétés intrinsèque et glo-
bales du CGM et de la galaxie, mais uniquement comme leur morphologie dans une direction
d’observation donnée, à un redshift précis.

8.3.2 Emission des galaxies satellites ou en fusion

Mitchell et al. [2021], qui étudient une simulation zoom-in très similaire à celle étudiée ici, ont
montré que les galaxies satellites dominent l’émission Lyman-a à très grand rayon (r > 20 kpc,
cf Figure 8.9) et participent donc à l’étendue des halos Lyman-a autour des galaxies. Les mesures
que j’ai effectuées dans la simulation ont montré qu’il existe souvent plusieurs composantes UV
distinctes et qu’à certaines époques, ces composantes peuvent exhiber un taux de formation stel-
laire et d’émission Lyman-a aussi important que la galaxie principale, dans certaines directions
d’observation. Ces galaxies satellites peuvent expliquer à la fois les halos qui sont extrêmement
étendus par rapport à la composante UV, et les cas extrêmes d’offset. Malheureusement, on n’ob-
serve pas de composante UV secondaire dans les données LLAMAS pour corroborer ce scénario.
On ne peut donc que supposer la présence de tels objets aux vues des mesures effectuées. Mas-
Ribas et al. [2017] ont étudié le rôle que peuvent jouer les satellites faibles et non résolues dans la
production des halos Lyman-a étendus, ainsi que des halos Ha. En modélisant des halos Lyman-a
à z ⇠ 3.1 pour différents types de distribution de satellites, ils ont prédit des profils d’émission
Lyman-a à 20 < r < 40 kiloparsecs qui s’accordent très bien aux observations. Cependant, les
profils qui reproduisent bien l’émission Lyman-a, sur-prédisent l’émission UV à grand rayon par
rapport aux observations.
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FIGURE 8.10 – De gauche à droite sont présentés : l’image haute résolution en UV
d’une galaxie simulée, l’image correspondante simulées aux conditions d’observa-
tion de l’UDF, l’image correspondante simulée aux conditions d’observations LLA-
MAS et enfin l’image UV (HST F814W) d’une source de l’échantillon LLAMAS pré-
sentant visuellement le même type d’offsets spatiaux pour comparaison. Les contours
blancs de rouges représentent les niveaux d’émission Lyman-a. Sur chaque image,
l’étoile jaune représente le centroïde de l’émission UV et le cercle rose celui de l’émis-

sion Lyman-a. Les deux lignes présentent deux cas différents.

Maiolino et al. [2015] ont étudié trois galaxies LBG de l’époque de la réionisation (z ⇠ 7.1) avec
un SFR⇠ 5 � 15 M�/an. Pour une des ces trois galaxies (celle présentant les observations les plus
profondes, BDF3299), ils ont détecté de l’émission [CII] à z = 7.107 (même redshift que l’émission
Lyman-a) décalée de 0.7” (4 kpc) par rapport à la composante UV (au niveau de laquelle aucune
émission [CII] n’est détectée, cf Figure 8.9). Cette observation suggère que les nuages moléculaires
tracés par l’émission [CII] dans la partie centrale des galaxies primordiales sont rapidement rompu
par les feedbacks stellaires. Ainsi l’émission CII surgit principalement des galaxies en cours de fu-
sion, de galaxies satellites ou de gaz neutre en accrétion ; cependant aucune émission UV n’est
détectée. L’émission [CII] pourrait également être produite pas le chauffage du rayonnement UV
de la galaxie, mais la contribution d’un site de formation stellaire in-situ ne peut être exclue. Enfin,
Lemaux et al. [2021] ont montré l’existence d’une corrélation entre la brillance UV des galaxies
et les offsets en kiloparsec (corrélation également mesuré dans l’échantillon LLAMAS à travers le
SFR UV, cf Figure 5.13). Les galaxies les plus brillantes en UV sont aussi les plus massives, elles
ont donc plus de chance de résider dans des halos de matière noire plus massifs et ont donc plus
de probabilité d’avoir un ou plusieurs satellites ou galaxies en cours de fusion. L’hypothèse des
galaxies en fusion a l’avantage de pouvoir également expliquer les cas d’offsets plus petits (mais
tout de même avec Dell > 1) si la fusion est déjà en cours. Ce scénario était d’ailleurs déjà évoqué
par Shibuya et al. [2014].

Ainsi l’hypothèse de l’émission des galaxies satellites ou galaxie en cours de fusion est encore
très peu étudiée. Elle pourrait pourtant expliquer la zone d’émission Lyman-a bleue dans le halo
de la galaxie de MACS0940 ainsi que les très grandes valeurs de distance elliptique mesurées dans
certaines galaxies LLAMAS. En inspectant visuellement les galaxies LLAMAS simulés présentant
une très grande distance elliptique, j’ai pu trouver plusieurs exemples (représentant 24% des ga-
laxies) d’offsets spatiaux produits par une composante d’émission UV secondaire extérieure à la
composante UV principale. Un exemple est présenté dans la Figure 8.10.

Le futur télescopes spatial JWST sera capable d’observer l’émission Ha jusqu’à r > 80 kilopar-
secs et une limite en brillance de surface de SBHa ⇠ 10�21 erg.s�1.cm�2.arcsec�2, ce qui permettra
de casser la dégénérescence entre les différents scénarios présentés ici. Par exemple, observer une
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émission Ha plus étendue que la composante UV, peut indiquer la présence de formation stellaire
in situ dans le halo ou bien la présence d’une fusion ou d’un satellite. Si aucune émission Ha ne
peut être détectée à l’extérieur de la composante stellaire, les scénarios dans lesquels la diffusion
des photons domine seront à privilégier.

8.3.3 Grumeaux de formation stellaire dans les galaxies à grand redshift

La formation stellaire est un élément primordial pour étudier les halos Lyman-a autour des ga-
laxies, puisqu’une grande quantité de photons Lyman-a sont produits au coeur de l’ISM (cf Cha-
pitre 1 pour plus détails). Les observations des galaxies LARS (Hayes et al. 2013a, cf Figure 1.10)
ont montré que l’émission UV des LAEs à faible redshift est très irrégulière et grumeleuse. En si-
mulant, à partir de ces galaxies, des observations de galaxies similaires à plus grand redshift (z⇠2
et 5.7), Guaita et al. [2015] ont montré que la composante UV des galaxies présente une morpho-
logie cohérente avec celles de galaxies en train de fusionner, irrégulières ou bien expérimentant
un épisode intense de formation stellaire (starburst). Les halos Lyman-a ainsi produits présentent
également une distribution grumeleuse, très variable d’une galaxie à l’autre ; aucune propriété
morphologique commune simple n’a pu être identifiée. La distribution des galaxies dans les 9
types de modèles, présentées dans la Table 5.3, indique que les galaxies LLAMAS présentent éga-
lement des distributions d’émission Lyman-a compliquées et variable d’une source à l’autre.

Une partie des mesures d’offset spatial dans les galaxies LLAMAS (avec Dell < 2) est compa-
tible avec le scénario selon lequel le pic d’émission Lyman-a est produit pas un grumeau de forma-
tion stellaire très brillant situé dans la partie externe de la galaxie. Les mesures d’offsets spatiaux
entre le centroïde de la composante UV et le pic d’émission UV (mesuré dans 22% des galaxies
LLAMAS, cf Figure 8.7) démontre la nature grumeleuse que peuvent prendre les galaxies à grand
redshift. Ce phénomène peut également résulter de la présence de plusieurs populations stellaires
différentes au sein de la galaxie, en effet l’émission UV globale, mesurée à 1500 au repos peut
être dominée par les populations d’étoiles avancées, en revanche la présence d’un amas d’étoiles
plus jeune, pourrait créer un pic d’émission UV local très brillant mais aussi un pic d’émission
Lyman-a à cette position puisque ces étoiles jeunes émettent une plus grande quantité de photons
Lyman-a. Si les photons Lyman-a sont produits en grande partie dans l’ISM, alors la distribution
de l’émission Lyman-a initiale doit suivre la distribution de l’ISM. Mitchell et al. [2021] ont mon-
tré qu’à r < 7 kpc, l’émission de l’ISM domine très largement le profil de brillance de surface des
halos Lyman-a (cf Figure 8.9), et beaucoup de photons s’échappent directement vers l’observateur
sans interagir avec le CGM. Erb et al. [2018] ont montré, pour une galaxie à z = 2.3, que le gradient
de vitesse de l’émission Lyman-a suivait celui de l’émission Ha, ce qui indique que la distribution
d’émission Lyman-a possède une certaine mémoire en vitesse de l’émission des photons Lyman-a
dans l’ISM. Encore dans les galaxies LARS, Messa et al. [2019] ont mesuré que les galaxies avec
une fraction d’échappement Lyman-a supérieure à 10% ont plus de 50% de leur luminosité UV
qui provient des grumeaux de formation stellaire (résolus jusqu’à 10 pc dans ces observations).
Herenz et al. [2016] ont également mesuré sur ces galaxies, que les systèmes dominés par la dis-
persion présentent de plus grandes largeur équivalente et fraction d’échappement Lyman-a. La
turbulence dans les systèmes est très connectées aux conditions de l’ISM qui favorise le rayonne-
ment Lyman-a. En revanche, ils n’ont pu extraire aucune tendance générale des ces observations.
L’impact de la turbulence sur l’échappement des photons Lyman-a est également prédite par les
simulations (Kimm et al. 2019). A redshift supérieur à 3, il est très difficile de résoudre les gru-
meaux de formation stellaire dans l’ISM à cause de la faible résolution des observations et de la
limite de sensibilité des instruments. L’effet de lentille gravitationnelle permet cependant de dé-
passer cette contrainte. On observe effectivement dans l’échantillon LLAMAS plusieurs galaxies
avec une émission UV très grumeleuse (telles de la galaxie du système 1 de l’amas MACS0940, à
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z = 4.03, présentée dans la Figure 5.18).

Les galaxies qui présentent un petit offset dans l’échantillon LLAMAS, présentent des valeurs
de b et de SFR (cf Figure 5.14 et 5.13) très diverses. On mesure également les offsets internes
(Dell < 2) dans les galaxies les plus grandes en UV. Les galaxies les plus grandes correspondent
aussi aux galaxies les plus brillantes, donc les plus massives et potentiellement les plus grume-
leuse. Si une partie au moins des offsets internes sont produits par l’irrégularité des la distribution
des la formation stellaire dans les composante UV, alors il est normal de mesurer plus d’offsets
internes dans les galaxies les plus grandes. Parmi les galaxies LLAMAS simulées présentant une
valeur de Dell < 1, j’ai identifié visuellement plusieurs exemples (représentant 34% des galaxies)
dans lesquels le pic d’émission Lyman-a peut clairement être associé à un grumeau de formation
stellaire situé à l’extérieur de la composante UV principale (cf Figure 8.10).

Malheureusement les simulations hydrodynamiques ne résolvent pas encore suffisamment
l’ISM des galaxies pour étudier précisement le lien entre les nuages de formation stellaire et la
structure de l’émission Lyman-a. De plus cette limite énormément discutée dans les plus récentes
études théoriques (Kimm et al. 2019, Suresh et al. 2017, Smith et al. 2019, Behrens et al. 2019) est
invoquée comme une solution probable aux inconsistances entre les halos et les raies Lyman-a
simulées et les observations. Augmenter la résolution de l’ISM dans les simulations permettra de
mieux prédire les feedbacks stellaires et outflows qui peuvent impacter l’émission Lyman-a, à la fois
spatialement et spectralement.
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Bilan de ce chapitre :

⇤ L’étude d’une simulation zoom-in a permis de reproduire la même distribution d’offsets
qu’observée dans l’échantillon LLAMAS.

⇤ L’étude de cette simulation, et les comparaisons entre les images simulées UDF et
LLAMAS ont permis de mettre en évidence un probable biais de mesure entre les
deux échantillons (probablement provoquée, au moins en partie par les effets de PSF).
Les galaxies observées par effet de lentille gravitationnelle semblent néanmoins moins
biaisées et capable de mieux reproduire les propriétés intrinsèques des galaxies.

⇤ L’utilisation de l’effet de lentille gravitationnelle pour l’étude des LAEs à grand red-
shift, bien que présentant quelques inconvénients (difficulté de mesurer la complétude
et incertitudes supplémentaires dues aux modèles de masse et quantité de travail pour
produire les catalogues) présente de nombreux avantages significatifs : augmentation
de la résolution spatiale, augmentation du flux et sur rapport signal sur bruit des
spectres et détection d’objets très faibles et très petits qui n’auraient pu être observés
autrement.

⇤ Les résultats de l’échantillon LLAMAS ont permis de montrer que le CGM est un
milieu complexe au sein duquel interviennent de nombreux phénomènes physiques.
Bien qu’il ne soit pas possible, pour l’instant, de définir pour chaque objet l’origine
précise des propriétés, spectrales et spatiales, du halo, l’échantillon LLAMAS a permis
de mettre en évidence l’existence de plusieurs scénarios compatibles avec les observa-
tions.

⇤ Parmi ces scénarios trois ont été discutés plus précisément :
⇤ L’inhomogénéïté de la distribution en hydrogène neutre et poussière, associée à la

présence d’outflows dans le CGM, peuvent expliquer les valeurs d’offsets observés,
l’étendue des halos Lyman-a ainsi que les corrélations observées entre les proprié-
tés du halos et celles des galaxies hôtes.

⇤ L’émission Lyman-a produite par des galaxies satellites ou des galaxies en cours
de fusion, non résolues, peut également expliquer une partie des offsets, les plus
grands, de l’échantillon ainsi que l’asymétrie très forte de certaines distribution
d’émission Lyman-a. Ce scénario est également invoqué pour expliquer les va-
riations résolues des paramètres de la raie Lyman-a observées dans le système 1
de l’amas MACS0940. Plusieurs cas compatibles avec ce scénario ont été observés
dans les images haute résolution de la simulation.

⇤ La nature grumeleuse de l’émission UV de l’ISM des galaxies peut également in-
fluencer la distribution d’émission, et donc d’échappement des photons Lyman-a.
Les mesures effectuées sur les galaxies LLAMAS et simulées, ont montré qu’une
partie significative des galaxies présente une émission UV grumeleuse associée à
un offset interne. Plusieurs cas compatibles avec ce scénario ont également été ob-
servés dans les images haute résolution de la simulation.

⇤ De nouvelles observations, principalement des raies nébulaires émises dans l’ISM (par
exemple Ha) seront nécessaires pour mesurer la contribution de chaque scénario dans
les galaxies individuelles.
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Chapitre 9

Conclusion et perspectives

Au-delà de cette voûte étoilée, qu’y a-t-il ?
De nouveaux cieux étoilés. Soit ! Et
au-delà ? L’esprit humain, poussé par une
force invincible ne cessera jamais de se
demander : Qu’y a-t-il au delà? Veut-il
s’arrêter soit dans le temps, soit dans
l’espace? Comme le point où il s’arrête
n’est qu’une grandeur finie, plus grande
seulement que toutes celles qui l’ont
précédée, à peine commence-t-il à
l’envisager, que revient l’implacable
question et toujours, sans qu’il puisse faire
taire le cri de sa curiosité.

Louis Pasteur, discours de réception à
l’Académie française, le 27 avril 1882

J’ai présenté dans ce manuscrit la construction et l’étude d’un échantillon statistique d’émet-
teurs Lyman-a observés par effet de lentille gravitationnelle dans le but de caractériser les proprié-
tés du milieu circumgalactique à grand redshift. Grâce à l’amplification gravitationnelle j’ai pu ca-
ractériser pour la première fois les propriétés spatiales résolues de plus de 140 galaxies provenant
du même échantillon, à la fois en émission UV et Lyman-a. Je présente ci-dessous les principales
conclusions et perspectives de mon travail.

9.0.1 Conclusions de l’étude de l’échantillon LLAMAS

La raie Lyman-a, par sa diffusion résonante dans le halo d’hydrogène neutre environnant les
galaxies, a ouvert la voie, il y a déjà deux décennies, à l’étude directe du milieu circumgalactique
en émission. Cette raie étant l’une des plus puissantes émises dans l’univers, elle est à la fois un
des plus précieux et des plus délicats outils dont nous disposons pour l’étude des galaxies les
plus lointaines. En effet, le caractère résonant de la diffusion des photons Lyman-a, qui allonge le
temps de trajet de ceux-ci à travers le CGM puis l’IGM et altère le profil de la raie, rend son in-
terprétation extrêmement difficile. Un grand nombre de paramètres, encore assez mal contraints,
entrent en jeu dans la formation des raies Lyman-a et très peu d’éléments permettent aujourd’hui
de distinguer quels processus sont à l’oeuvre et en quelles proportions dans chaque galaxie indi-
viduelle. Malgré cela, la raie Lyman-a nous renseigne de manière unique sur la présence d’une
distribution d’hydrogène neutre étendue autour des galaxies et les liens forts qui peuvent exister
entre ces halos Lyman-a et les propriétés des galaxies hôtes, témoignant des divers phénomènes
physiques qui, à travers le CGM, participent à la formation et l’évolution des galaxies. L’étude du
milieu circumgalactique à travers l’émission Lyman-a constitue à la fois une opportunité unique
pour appréhender les mécanismes qui régissent la formation et l’évolution des galaxies et un défi



202 Chapitre 9. Conclusion et perspectives

pour comprendre tout simplement ce que nous observons. Ces études exigent par conséquent une
collaboration constante entre les travaux théoriques et observationnels.

A grand redshift (z > 3), cette étude est simultanément plus simple et plus compliquée. Plus
simple parce qu’à z > 2.9 la raie Lyman-a est détectée dans le domaine visible de la lumière, et
ainsi accessible par de nombreux instruments d’observations. Et plus compliquée car la brillance
de surface d’émission devient plus faible et la résolution spatiale des observations vient alors à
manquer. L’avènement de l’instrument MUSE en 2014 a permis d’accroitre substantiellement le
nombre d’émetteurs Lyman-a observés à 2.9 < z < 6.7 (Wisotzki et al. 2016, Leclercq et al. 2017).
Ces échantillons ont permis la mesure des propriétés globales et statistiques des halos Lyman-a à
grand redshift, limitée cependant par la sensibilité des observations et la taille des galaxies sur le
ciel.

Les observations par effet de lentille gravitationnelle permettent de transcender une partie de
ces limites en augmentant, grâce à l’amplification associée, la taille des images sur le ciel et le
flux total collecté pour chaque galaxie observée. Concernant la caractérisation des halos Lyman-
a à grand redshift, ces observations sont longtemps restées cantonnées aux études individuelles
d’une toute petite quantité d’objets, exceptionnellement bien résolus (avec des amplifications to-
tales pouvant atteindre 50) mais en trop petit nombre pour que l’on puisse tirer de ces travaux
de conclusions ou des tendances globales sur le CGM des galaxies à grand redshift. C’est ce que
l’on appelle l’effet papillon : cela consiste à collectionner et pousser l’études de sources amplifiées
individuelles très particulières sans chercher à construire d’échantillon statistique représentatif
d’une plus grande partie des galaxies . Les raisons de cette situation sont multiples : les objets
très amplifiés sont rares, les sondages de galaxies à grand redshift observées par effet de lentille
gravitationnelle sont plus compliqués et longs à réaliser et les mesures effectuées sur celles-ci sont
plus délicates.

Plusieurs sondages récents ont néanmoins relevé le défis d’associer l’effet de lentille gravi-
tationnelle et l’émission Lyman-a pour étudier de manière statistique les propriétés des LAEs à
grand redshift (i.e. z > 2, de La Vieuville et al. 2019b,Cao et al. 2020, Lemaux et al. 2021). C’est dans
ce contexte que j’ai entrepris la construction et l’étude d’un échantillon plus volumineux d’émet-
teurs Lyman-a à partir des observations MUSE et HST de 17 amas de galaxies. Les LAEs ainsi
détectés ont tous subi un effet de lentille forte, produisant des amplifications pouvant aller de 2
à 50 par image. L’échantillon final (dont les étapes de constitution sont détaillées dans les Cha-
pitres 3 et 4) contient 602 galaxies individuelles, il est 20 fois plus importants en taille que tous les
autres échantillons de LAEs amplifiés et étudiés avec des données spectroscopiques 3D existant.

L’étude des propriétés spatiales (cf Chapitre 5), spectrales (cf Chapitre 6) et résolues (pour
deux halos particuliers présentés dans le Chapitre 7) ont permis d’effectuer de nouvelles mesures
originales décrivant la structure et la morphologie du CGM à ces redshifts et les liens qui peuvent
exister avec les galaxies hôtes. La comparaison détaillée de ces observations avec les résultats
les plus récents des simulations numériques (cf Chapitre 8) permet percevoir plusieurs processus
physiques pouvant conditionner la formation de ces structures. Mon travail a notamment permis
de mesurer pour la première fois :

⇤ Les corrélations entre les propriétés des galaxies UV (taux de formation stellaire, largeur
équivalente) ou les profils de raies Lyman-a (FWHM) et l’étendue du halo Lyman-a (cf Fi-
gure 5.6). Ces corrélations démontrent des liens forts entre les paramètres régissant l’émis-
sion UV et la formation stellaire des galaxies avec la morphologie du CGM.

⇤ Les offsets spatiaux entre l’émission Lyman-a et l’émission UV (cf Figure 5.11). Le fait que
63% des galaxies présentent un offset très significatif révèle la complexité du CGM mais
aussi la multiplicité des phénomènes physiques qui participent à la production des halos
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Lyman-a. Parmi ces galaxies 60% présentent un offset trop important pour qu’il soit pro-
duit à l’échelle de la galaxie (cf Figure 5.15), et indiquent donc la présence de processus
physiques, à l’échelle du CGM, tels que les vents stellaires, l’émission de galaxies satellites
ou en cours de fusion ou bien des variations importantes dans la distribution d’hydrogène
neutre à travers le CGM.

⇤ Les variations des paramètres de la raie Lyman-a au sein du CGM pour deux halos très
amplifiés (cf Figure 7.5). Ces variations, mesurées à l’échelles de 500 pc, ont montré que la
structure de la distribution en hydrogène neutre évolue au sein même du CGM, produisant
des raies d’émission Lyman-a différentes en fonction des régions du halo. Ces variations
sont encore une fois le témoin des multiples processus pouvant entrer en jeu au sein du
CGM.

Malgré cela, ces résultats restent encore incomplets et seules de nouvelles observations, toujours
associées à des travaux théoriques plus poussés, permettront de pénétrer les mystères du milieu
circumgalactique.

En ce qui concerne l’échantillon LLAMAS en particulier, je projète de continuer l’étude des
LAEs à travers plusieurs projets. Dans un premier temps, l’ajustement systématique de tous les
spectres observés avec des modèles idéalisés de CGM (cf Chapitre 6) permettra de mesurer pour
chaque galaxie les propriétés globales du nuage d’hydrogène neutre à partir de la morpholo-
gie de la raie Lyman-a. Ce travail fait l’objet d’un plan de publication que je dirige au sein du
consortium MUSE. Dans un deuxième temps, parmi les 602 galaxies LLAMAS, un vingtaine sont
suffisamment étendus pour qu’une étude similaire à celle pratiquée sur les deux plus amplifiées
(présentée dans le Chapitre 7) puisse être envisagée. Ces résultats feront l’objet d’une publica-
tion ultérieure. De plus, mon travail de post-doctorat (à l’université de Stockholm) consistera à
étudier la distribution en grumeaux de l’émission stellaire UV dans les galaxies à grand redshift
(z > 1) observées par effet de lentille gravitationnelle. Plusieurs de ces galaxies qui seront étudiées
font partie de l’échantillon LLAMAS (telle que par exemple le grand arc de l’amas MACS0940 à
z = 4.03 présentés en détails dans le Chapitre 7). Les liens entre la morphologie de l’émission dans
l’ISM et les propriétés des halos Lyman-a, discutés plus en détails dans le Chapitre 8, constituent
une piste pour expliquer les propriétés mesurées sur les halos Lyman-a tant au niveau des obser-
vations que des simulations.

9.0.2 Perspectives pour l’étude du CGM

Plusieurs nouvelles observations permettraient de compléter les résultats présentés dans cette
thèse. Dans un premier temps, plusieurs instruments déjà, ou très prochainement, en activité nous
donnent accès à de nouvelles rais d’émission, autre que la raie Lyman-a, pour les galaxies de
l’échantillon LLAMAS.

Pendant ma thèse, j’ai proposé des observations XShooter/VLT sur 6 galaxies de l’échantillon
LLAMAS, parmi les plus amplifiées (cf Figure 9.1). Xshooter est un instrument installé au VLT, uti-
lisant le principe des fentes dont la couverture spectrale d’étend de 3400Å à 25000Å, qui produit
des spectres avec une très bonne résolution. Ces observations, si elles sont obtenues, permettraient
de relier les propriétés du CGM à celles de l’ISM (mesurées grâce aux raies d’émission [OII]l3727,
Hb, et [OIII]l5007) et donc tester les différents scénarios de production des photons Lyman-a dis-
cutés dans le Chapitre 8. En mesurant les propriétés globales de ces galaxies (taux de formation
stellaire, métallicité, et le paramètre d’ionisation), il sera possible de mesurer les conditions phy-
siques qui gouvernent l’émission de l’ISM dans ces 6 objets. En plaçant la fente de XShooter dans
l’alignement de l’offset spatial Lyman-a-UV mesuré pour chaque galaxie (cf Chapitre 5), on pourra
détecter d’éventuelles variations du taux de formation stellaire à travers l’ISM. Enfin, la grande
résolution spectrale de cet instrument permettra d’étudier plus précisément le profil de la raie
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Lyman-a. L’arrivée prochaine de l’instrument IFU ERIS au VLT permettra également de pratiquer
ce type d’étude mais sur les données 3D dans le proche infrarouge.

Dans un futur plus éloigné, l’instrument JWST, qui devrait être lancé à la fin de l’année 2021,
sera capable, avec son instrument NIRSPEC, de détecter l’émission Ha des galaxies à grand red-
shift jusqu’à un faible niveau de brillance de surface (cf Figure 9.1). Les études à faible redshift sur
les galaxies LARS (Duval et al. 2016, Herenz et al. 2016) ont montré le grand intérêt que peut re-
présenter la comparaison des distribution d’émission Lyman-a et Ha pour l’étude du CGM. Enfin,
dans un futur encore un peu plus long, l’instrument BlueMUSE (sur le VLT, qui aura des caracté-
ristiques proches de MUSE mais dans le bleu) permettra de prolonger l’étude des halos Lyman-a
jusqu’à redshift z = 1.9 avec une résolution spectrale deux fois supérieure à celle de MUSE. Le gain
attendu en brillance de surface est de quatre comparé aux galaxies de l’échantillon LLAMAS.

Bien que l’émission Lyman-a reste aujourd’hui le moyen privilégié de détecter le CGM en
émission, celui-ci peut être détecté grâce à la raie d’émission MgI Ill2796.4, 2803.4 qui trace elle
aussi la phase froide (T ⇠ 104 K) du CGM. Nelson et al. [2021] ont montré, grâce à la simulation
TNG, la présence de halos d’émission MgII étendus autour des galaxies UV. Les propriétés de ces
halos, qui peuvent exhiber une distribution très grumeleuse, sont fortement liées aux propriétés
des galaxies hôtes. Selon les conditions, les halos produits peuvent être dominés par des outflows,
inflows et présenter des distributions très asymétriques et inhomogènes. Les halos MgII sont plus
délicats à détecter que les halos Lyman-a, cependant plusieurs candidats ont été observés dans
les nombreuses données MUSE (Leclercq et al. in prep.). L’association des instruments MUSE et
BlueMUSE permettra de détecter à la fois l’émission Lyman-a et MgII pour les même galaxies ce
qui offrira des vues complémentaires du CGM à travers les abondances, la profondeur optique
et la cinématique mesurés pour chacune des deux raies d’émission. Zabl et al. [2021] ont reporté
la détection du premier halo MgII avec MUSE, autour d’une galaxie à z = 0.7. Ces travaux ont
mesuré que le halo était étendu jusqu’à 25 kpc autour de la galaxie et présente une morpholo-
gie cohérente avec l’éjection du gaz MgII selon un schéma bi-conique avec une vitesse d’éjection
relativement faible de 130 km.s�1.
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z=4.03MACS0940

Proposition d'observations XShooter Proposition d'observations JWST

FIGURE 9.1 – Proposition d’observations de l’arc de l’amas MACS0940 à z = 4.03
avec Xshooter/VLT et NIRSPEC/JWST. Gauche : Figure extraite de ma demande de
temps XShooter/VLT. Les contours rouges représentent la distribution d’émission
Lyman-a par dessus l’image HST/F814W de l’amas. La fente (en bleu) est placée
dans la direction de l’offset spatial mesuré entre l’émission Lyman-a et l’émission
UV. Droite : les carrés blancs représentent le champ de vue l’instrument NIRSPEC

sur l’image HST/F814W de l’arc.
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Appendice B
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Publications à comité de lecture

— The Lensed Lyman-Alpha MUSE Arcs Sample (LLAMAS) : I. Characterisation of extended Lyman-
alpha haloes and spatial offsets, Claeyssens, Richard, Blaizot, Garel, Kusakabe, Bacon, Bauer,
Guaita, Jeanneau, Lagattuta, Leclercq, Maseda, Matthee, Nanayakkara, Pello, Thai, Tuan-
Anh, Verhamme, Vitte, Wisotzki. accepted by AA, arxiv : 2201.04674, 2022.

— An Atlas of MUSE Observations towards Twelve Massive Lensing Clusters,
Richard, Claeyssens, Lagattuta, Guaita, Bauer, Pello, Carton, Bacon, Soucail, Prieto Lyon,
Kneib, Mahler, Clément, Mercier, Variu, Tamone, Ebeling, Schmidt, Nanayakkara, Maseda,
Weilbacher, Bouché, Bouwens, Wisotzki, de la Vieuville, Martinez, Patricio. AA, A83 (2021).

— MUSEQuBES : Calibrating the redshifts of Ly emitters using stacked circumgalactic medium ab-
sorption profiles,
Muzahid, Schaye, Marino, Cantalupo, Brinchmann, Contini, Wendt, Wisotzki, Zabl, Bou-
ché, Akhlaghi, Chen, Claeyssens, Johnson ; Leclercq, Maseda, Matthee, Richard, Urrutia,
Verhamm. MNRAS,498,4424 (2020).

— The MUSE Hubble Ultra Deep Field Survey. XIII. Spatially resolved spectral properties of Lyman-a
haloes around star-forming galaxies at z > 3,
Leclercq, Bacon, Verhamme, Garel, Blaizot, Brinchmann, Cantalupo, Claeyssens, Conseil,
Contini, Hashimoto, Herenz, Kusakabe, Marino, Maseda, Matthee, Mitchell, Pezzulli, Ri-
chard, Schmidt, Wisotzki . AA,635,A82 (2020).

— Spectral variations of Lyman emission within strongly lensed sources observed with MUSE,
Claeyssens, Richard, Blaizot, Garel, Leclercq, Patricio, Verhamme, Wisotzki, Bacon, Carton,
Clément, Herenz, Marino, Muzahid, Saust, Schaye. MNRAS,489,5022 (2019).

Interventions dans des conférences

— Conférences annuelles de l’EAS 2019, 2020 et 2021 : contributions orales acceptées
— Présentations orales lors de 7 semaines du consortium MUSE entre juin 2018 et juin 2021.
— Présentations orales lors des journées LENSTOOL en 2018, 2019 et 2021.
— Présentation de mon travail au journal club de l’IAP en avril 2021.
— Présentation orale acceptée aux journées du Programme National Cosmologie Galaxies à

l’IAP en 2018.
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ABSTRACT
We present an analysis of HI Lyman-↵ emission in deep VLT/MUSE observations of
two highly magnified and extended galaxies at z = 3.5 and 4.03, including a newly
discovered, almost complete Einstein ring. While these Lyman-↵ haloes are intrinsically
similar to the ones typically seen in other MUSE deep fields, the benefits of gravitational
lensing allows us to construct exceptionally detailed maps of Lyman-↵ line properties
at sub-kpc scales. By combining all multiple images, we are able to observe complex
structures in the Lyman-↵ emission and uncover small (� 120 km s�1 in Lyman-↵
peak shift), but significant at > 4�, systematic variations in the shape of the Lyman-↵
line profile within each halo. Indeed, we observe a global trend for the line peak shift
to become redder at large radii, together with a strong correlation between the peak
wavelength and line width. This systematic intrahalo variation is markedly similar to
the object-to-object variations obtained from the integrated properties of recent large
samples. Regions of high surface brightness correspond to relatively small line shifts,
which could indicate that Lyman-↵ emission escapes preferentially from regions where
the line profile has been less severely affected by scattering of Lyman-↵ photons.

Key words: gravitational lensing: strong - galaxies: high-redshift - ultraviolet: galaxies

1 INTRODUCTION

Galaxies are surrounded by a large amount of neutral hydro-
gen that forms part of the circumgalactic medium (hereafter
CGM), the interface through which a galaxy interacts with
its environment (Tumlinson et al. 2017). The physics of the
CGM is key to explain how galaxies acquire gas and evolve.

The presence of CGM gas around high-redshift galax-
ies has been revealed through Lyman-↵ absorption seen in
the spectra of background quasars (Adelberger et al. 2005;
Steidel et al. 2010; Rudie et al. 2013; Turner et al. 2014). It
is also detected through Lyman-↵ emission at several kpc
scales, where photons scatter resonantly and illuminate the
surrounding hydrogen gas, producing an extended Lyman-↵

� E-mail: adelaide.claeyssens@univ-lyon1.fr

halo (hereafter LAH, Steidel et al. 2011; Herenz et al. 2015;
Wisotzki et al. 2016; Momose et al. 2016; Leclercq et al. 2017,
hereafter L17). This goes even up to 100s of kpc for studies
surrounding high redshift quasars such as the SLUG nebula
(Leibler et al. 2018) or the COS haloes (Prochaska et al.
2017).

The Lyman-↵ signal is complex and several mechanisms
could be responsible for its production: scattering in the neu-
tral gas (Verhamme et al. 2012; Gronke & Dijkstra 2016) cold
streams feeding the CGM (Furlanetto et al. 2005; Dijkstra &
Loeb 2009; Henry et al. 2015), the presence of satellite galax-
ies surrounding the main source of emission, or a combination
thereof. Models of Lyman-↵ emission in idealised configura-
tions such as expanding shells produce a diversity of spatially
integrated Lyman-↵ line profiles in general agreement with
the global observed spectra (Verhamme et al. 2008; Gronke

© 2019 The Authors
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2017), but which do not reproduce the spatial extension of
LAHs (Patŕıcio et al. 2016, hereafter P16). More detailed
predictions of Lyman-alpha emission from numerical simu-
lations of galaxies exist at very high redshift (e.g. Laursen
et al. 2009; Yajima et al. 2015; Behrens et al. 2019; Smith
et al. 2019). However these generally produce symmetric
broad Lyman-↵ lines and agree with observations only when
including IGM absorption at z > 5. Currently, the only work
which discusses spectral variations within Lyman-↵ haloes
(Smith et al. 2019) does not show very clear trends and focus
on large (>5 kpc) scales.

It is therefore important to obtain spatially and spec-
trally resolved observations of the Lyman-↵ line, in order to
disentangle these mechanisms and thus better understand
the link between the galaxies and their close environment
(as done previously by Swinbank et al. 2015; Prescott et al.
2015, L17, Kusakabe et al. 2019). This is typically performed
at low redshift for example in the LARS sample (Östlin et al.
2014).

However, at high redshift, the mapping of Lyman-↵
emission around individual galaxies is very difficult due to
the sensitivity and resolution limits of current observational
facilities. It remains a challenge to observe LAHs around high-
redshift individual galaxies with a spatial resolution sufficient
to perform a precise analysis of Lyman-↵ line variations in
the CGM (a few dozens spatial regions in the halo with sub-
kpc scales). For example, only the most extended objects (>
5kpc) from Leclercq et al. (2017) in the UDF can be resolved
for such a study.

One way to investigate the spatial variations of Lyman-↵
profiles is to use strong gravitational lensing. Lensing con-
serves surface brightness (Etherington 1933) (hereafter SB)
but creates multiple, enlarged and distorted images of back-
ground galaxies. By leveraging the power of lensing with the
unique efficiency (end-to-end transmission of the instrument)
of the Multi Unit Spectroscopic Explorer (MUSE) integral
field spectrograph on the Very Large Telescope (VLT) (Ba-
con et al. 2010), we can observe z > 3 Lyman-↵ emitters
(hereafter LAEs) lensed by galaxy clusters, with improved
spatial resolution (Smit et al. 2017; Vanzella et al. 2017).
Among these galaxies, the most extended and magnified are
sufficiently well-resolved to perform a precise analysis of the
Lyman-↵ line variations in the halo (down to � 0.5 kpc scales
in the source plane). Unfortunately, highly magnified sys-
tems at high redshift are extremely rare; only a few lensed
galaxies at z > 3 feature Lyman-↵ emission subtending >5��

on sky at a typical surface brightness limit of few 10�19 cgs
(Franx et al. 1997, Smit et al. 2017, Vanzella et al. 2018).
Samples of highly magnified arcs are limited by the number
of galaxies sufficiently extended intrinsically and lensed by
a galaxy cluster. So far, studies characterising the LAHs at
high redshift have only reported minor variations in their
spatial/spectral properties (e.g. Erb et al. 2018).

In this paper we present a detailed analysis of such spa-
tial and spectral variations in two highly magnified LAHs: a
z = 3.5 halo, previously presented by P16, found in galaxy
cluster SMACSJ2031.8-2046 (hereafter SMACS2031) and
another newly discovered z = 4.03 halo behind the lensing
cluster MACSJ0940.9+0744 (hereafter MACS0940). All dis-
tances are physical. We adopt a Λ cold dark matter cosmology
with ΩΛ = 0.7, Ωm = 0.3 and H0 = 70 km s�1 Mpc�1.

2 OBSERVATIONS

The two selected Lyman-↵ emitters were known to be at
z > 3.5, highly magnified by galaxy clusters SMACS2031
(Richard et al. 2015) and MACS0940 (Leethochawalit et al.
2016). Observations for MACS0940 were performed as part
of the MUSE guaranteed time observations between January
2017 and May 2018, with 33�900-1000 seconds dithered
exposures in WFM-NOAO-N (0.8 hrs) and WFM-AO-N
(7.5 hrs) modes, for a total exposure time of 8.3 hrs. We
covered a single 1�1 arcmin2 pointing sampled at 0.2�� and
centered on the cluster core. Conditions were photometric
and the seeing was 0.60�� at 700 nm as measured in the
final datacube, which covers the wavelength range 475-930
nm with a spectral sampling of 1.25 Å. Observations of
SMACS2031, obtained during 10hrs of MUSE commissioning,
were previously presented in P16.

Both datasets were (re-)reduced with the latest version
of the MUSE data reduction software (Weilbacher et al. 2016,
v2.4). We followed exactly the steps of the MUSE pipeline
manual to perform basic calibration (such as bias, flat, wave-
length, geometry) as well as science calibrations (flux and
telluric correction, sky subtraction and astrometry). In par-
ticular we included the same self-calibration post-processing
as the MUSE Ultra Deep Field (UDF, Bacon et al. 2017),
with some improvements to make it more robust on crowded
fields like galaxy clusters. The idea of the self-calibration
process is to correct for the IFU-to-IFU and slice-to-slice flux
variations. It uses empty sky regions in the field to estimate
flux correction per slice in several wavelength ranges and
applies those correction factors after rejecting any outliers.
This method can be used for galaxy clusters observations, as
long as one provides a very clean mask of all objects detected
in the field. The final datacube was post-processed with the
software zap (Soto et al. 2016) v2 to suppress the sky sub-
traction residuals, we used in this process the same object
mask as for the self-calibration step. These two additional
treatments dramatically improved the commissioning data on
SMACS2031 which were taken without any illumination cali-
bration at the time, reducing the average variance measured
in empty sky regions by 30%.

Since the formal variances do not incorporate any co-
variance between adjacent pixels, these predicted variances
are systematically too low, in consequence we rescale the
variance cube. We followed the same method as Bacon et al.
(2015): we selected a sample of random blank sky regions in
the MUSE white image, where we measured the standard
deviation within each region and between all these regions.
We increased the MUSE variance by the square of the factor
of these two measurements, scaled by the area in pixels of
the empty regions considered. The effective variance is higher
y a factor of 2.6 and 2.25 for SMACS2031 and MACS0940
respectively.

3 LENS MODEL

We used the Lenstool software (Jullo et al. 2007)1 to per-
form a parametric model of the mass distribution in both

1 publicly available at https://projets.lam.fr/projects/

lenstool/wiki

MNRAS 000, 1–8 (2019)
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cluster fields, where locations of strongly-lensed multiple im-
ages are used as constraints. The total mass distribution is
parametrized as a combination of pseudo-isothermal mass
profiles at cluster and galaxy scales (e.g. Richard et al. 2010a).
The model of SMACS2031 is based on Richard et al. (2015),
with some improvements to the optimisation available in
the latest version of Lenstool. The model of MACS0940
is constrained by two spectroscopically-confirmed multiple
systems at z = 4.0 and z = 5.7 identified in the MUSE data
and producing four images each. We describe each lens model
with more details in Appendix A. For the rest of this study we
use the best model which minimizes the distance between the
observed and predicted locations of multiple images (model
rms of 0.33�� and 0.23�� for SMACS2031 and MACS0940
respectively). The lens model allows us to precisely raytrace
spatial locations between the source plane and the image
plane, and estimate the total magnifications and relative
errors (Table 1).

4 SPATIAL/SPECTRAL ANALYSIS

We applied an identical procedure to analyse the MUSE
datasets for both sources. We produced pseudo-narrow band
(hereafter NB) images of the Lyman-↵ emission (Fig. 1) by
summing the continuum-subtracted datacube over � 15 Å
centred on the line. We extracted a spectrum optimising the
MUSE continuum redwards of Lyman-↵ (�1350-1650 Å rest-
frame) and measured the systemic redshift based on nebular
emission lines (He ii �1640, O iii] ��1661, 66, C iv ��1548, 51

and C iii] ��1907, 09). Global properties of both galaxies are
presented in Table 1. We estimate the exponential scale ra-
dius rh of the LAH following L17 to perform a morphological
fit. The fit is done in two steps: first the UV continuum is fit
by a 2D elliptical exponential profile (based on the MUSE
continuum image). Then the Lyman-↵ halo is fit by two ellip-
tical exponential profiles, fixed at the same spatial position.
The scale radius of one of them is fixed to the continuum
one. The optimised parameters are both amplitudes, as well
as the scale radius of the second component. We took into
account the lensing effect and the MUSE PSF in this fit (see
appendix A). This 2D fit of the halo is idealised because it
makes the assumption that each object is only composed of
one exponential component for the continuum and one for the
Lyman-↵ emission. But this type of fit allows us to compare
our results with the LAEs found in the UDF (Leclercq et al.
2017) and gives us a good estimation of the mean size of the
Lyman-↵ halo and the continuum in the source plane.

Thanks to their high magnification (µ � 19 � 33), the
total observed Lyman-↵ fluxes reach � 10�15 erg s�1 cm�2,
more than ten times brighter than any halo identified in the
MUSE UDF (L17).

The SMACS2031 galaxy produces five multiple images
(labeled 1.1 to 1.5, Richard et al. 2015). Image 1.1 is close to
the cluster centre and highly contaminated by stellar light,
we exclude it for the rest of this study. The MACS0940
galaxy produces four multiple images (labeled 1.1 to 1.4,
Fig. 1) forming a spectacular, almost-complete, Einstein ring
of 10” radius in Lyman-↵ (Fig. 1), covering � 80 arcsec2 in
the image plane.

We then study Lyman-↵ line variations in the halo. To

model the Lyman-↵ line, we use the fitting formula:

f (�) = A exp
�

�
(� � �0)

2

2(aasym (� � �0) + d)2

�

(1)

introduced by Shibuya et al. (2014) to adequately model
the asymmetric spectral profiles for LAEs. Using a simple
gaussian symmetric fit instead would typically increase the
final �2 by � 5 in average. The free parameters of the fit are:
the line amplitude A, the asymmetry parameter aasym, the
typical width d, and the peak wavelength of the line �0.

To account for the underlying continuum, we measure
the mean flux level bluewards and redwards of the spectral
line. We include their contributions as a ramp function be-
tween the two continuum levels covering 6 Å around the
central wavelength of the line. We also tested an Heaviside
function but found that the ramp function provided a more
robust continuum estimate. We checked that the parameters
chosen for this ramp function does not affect the final result.
To obtain a robust fit of a given spectrum and its associated
variance we used emcee (Foreman-Mackey et al. 2013) which
utilises a Markov chain Monte Carlo sampler to maximise
the Gaussian likelihood of the modeled spectrum from the
set of parameters and eq. 1. We fit the individual MUSE spa-
tial pixels (hereafter spaxels) in turn, using a semi-empirical
Bayesian approach. We place broad Gaussian priors on each
of the four parameters, where the mean of the prior is that
derived from a fit to the total Lyman-↵ spectrum (integrated
over the entire halo). We chose a gaussian dispersion of 250

and 400 km s�1 as prior respectively for � (peak shift) and
d (width) parameters and of 10% and 50% for A (amplitude)
and aasym (asymmetry) parameters.

In Fig. 1 we show the results of the fitting for SMACS2031
(image 1.3) and MACS0940 (images 1.3 & 1.4). However,
while some coherent structure is observed, the maps become
noisy in the outskirts of the halo.

To increase the signal-to-noise, we spatially bin and com-
bine matched regions in the multiple images together. To
achieve this, we first use lenstool to obtain a parametric
model of the source flux distribution that simultaneously
accounts for all multiple images and the effect of the MUSE
Point Spread Function (PSF). We used the Cappellari &
Copin (2003) tessellation to obtain source plane regions of
minimum total flux in the source plane. This method op-
timally preserves the maximum spatial resolution of two-
dimensional data given a constraint on the minimum flux
in each bin. The Lyman-↵ spectrum in each region is then
constructed by coadding the MUSE spaxels which have more
than 20 per cent overlap with the raytraced region, this value
of 20 percent is optimised to ensure that there is no gap
between two adjacent spatial regions in the image plane.
In doing so the central, and smaller regions only receive
contribution from the most amplified multiple images. We
check and manually join adjacent spatial regions to ensure a
minimum signal-to-noise ratio > 5 in each defined bin. We
verify that variations in signal-to-noise ratio do not introduce
systematics in the measured parameters. We also ensure that
all bins in the image plane are spatially more extended than
the PSF FWHM along at least one direction. We end up
with 130 and 123 source plane bins for SMACS2031 and
MACS0940 respectively.

To check that the results are not sensitive to the accu-
racy of the lens model, we apply this method on individual

MNRAS 000, 1–8 (2019)



4 Claeyssens et al.

2��

E

N (a)

NB Lyα

(b)

2��

(c)

2��

2

4

6

8

10

[1
0−

1
7
cg
s]

200

220

240

[k
m

s−
1
]

E

N

10��

1.1

1.3

1.2 1.4

b
a c

b

a

c

NB Lyα

(a) (b)
5��

(c)
5��

1

2

3

4

[1
0−

1
7
cg
s]

150

200

250

300

[k
m

s−
1
]

Figure 1. Narrow-band Lyman-� image and pixel-by-pixel Lyman-� analysis in the image plane for SMACS2031 (left panel) and

MACS0940 (right panel). For each panel: (a) Narrow-band Lyman-� image of the entire arc (MACS0940, labels mark the multiple systems

presented in the Table. A2

) and only one image of SMACS2031 (image 1.3 according to the notation used in Richard et al. 2015), results of the individual spaxel fits
(Lyman-� SB level (b) and peak shift (c)) for the most magnified images. The red circles show the MUSE PSF, and we overplot SB

isocontours to highlight the flux peaks. The dashed grey box in panel (a) for MACS0940 represents the field of view of the two maps for
this object.

Name zsys µtotal rh Ly� total flux Peak shift FWHM aasym a b

[kpc] [10�15 erg s�1 cm�2] [km s�1] [km s�1] [km s�1]

SMACS2031 3.50618 ± 0.00019 32.7 ± 2.8 1.5 ± 0.3 1.31 ± 0.45 215 ± 7 274 ± 6 0.17 ± 0.01 0.61 ± 0.10 52.0 ± 28.1

MACS0940 4.03380 ± 0.00056 18.5 ± 4.2 4.3 ±0.2 1.16 ± 0.54 240 ± 7 441 ± 8 0.20 ± 0.02 0.80 ± 0.06 �108.8 ± 28.6

Table 1. General properties of the LAHs (on the total integrated spectrum). From left to right: redshift of the galaxy, total magnification

(the magnification measurement is detailed in Appendix A), halo scale radius (see text for details), total observed Lyman-� flux (not
corrected for magnification), best-fit parameters of the Lyman-� line (eq. 1) converted into km s�1 , slope and origin of the best fit by the

Verhamme et al. (2018) relation (Peakshift = a FWHM + b) presented in Fig. 3 (see section 4 for details)

.

multiple images, with exactly the same tessellation in the
source plane, and we recover the same trends for Lyman-↵
line variations (the same min and max values happen at the
same locations and the overall variations are similar within
20 km s�1). Our results are also robust against choosing adif-
ferent prior distribution (uniform or Gaussian), or changing
the tessellation to use larger spatial bins. Finally, we visually
inspect each spectrum and fit results to check the fit. We
ensure that the reduced �2 of the fit (measured over the
spectral line) is < 1 in the very l arge majority (i.e. 123/130
regions in SMACS2031 and 117/123 regions in MACS0940
have a �2

< 1 and only 2 regions in SMACS2031 have a
�2
> 2) of the spectra. This shows that the Lyman-↵ well

reproduced everywhere in the halo with a simple asymmetric
profile (eq. 1) with no secondary line peak at bluer wave-
lengths. Figure 2 presents the resulting maps of Lyman-↵
peak shift and velocity dispersion in the source plane for both
galaxies, where we convert �0 and d from eq. 1 into a velocity
relative to the systemic redshift and FWHM respectively,
with the following analytic expression for FWHM:

FWHM =

2
�

2 ln 2 d

1 � 2 ln 2 a2
asym

(2)

We also highlight the extracted spectra from specific
regions to better illustrate the variations seen in the maps.

5 RESULTS

We have characterised the Lyman-↵ line properties in the
haloes out to 10 kiloparsec (kpc) (�2.1 rh) in SMACS2031 and
10 kpc (� 2.5 rh) in MACS0940. SMACS2031 presents only
mild variations of ±20 km s�1 in peak shift and ±20 km s�1

in the FWHM across the halo. MACS0940 presents stronger
variations, with ±60 km s�1 in peak shift and ±60 km s�1 in
FWHM. In these two objects we observe small, but nonethe-
less significant, variations in the Lyman-↵ line parameters
at sub-kpc scales. These variations are observed for the peak
position (�0) and velocity dispersion d. Indeed, on average,
we can see that both �0 and d increase towards large radii (i.e.
the line gets redder and broader). However, in both haloes,
there are a few outer, low-SB regions that have relatively
small peak shift (� 200 km s�1) comparable to the smallest
value of the map.

In SMACS2031, we identify two such regions, one of
which (region 5 in Fig. 2) has a distinct SB peak and as
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Figure 2. Lyman-� spectral line analysis for SMACS2031 (upper panel) and MACS0940 (lower panel) in the source plane. For each

object, top: spectra of specific regions of the halo (indicated by black ellipses on maps). The vertical lines represent the position of

the peak wavelength produced by the asymmetric fit. Horizontal segments represent the FWHM of each line. Bottom left: maps of the

Lyman-� SB profile in the halo. Middle: map of the shift of the Lyman-� peak relative to the systemic redshift. Bottom right: map of
the FWHM in the halo. In all bottom panels: dashed lines represent SB isocontours at 1, 2 and 3 �10�17 erg s�1 cm�2 arcsec�2. The blue

contour corresponds to the SB threshold used in Fig. 4, i.e. 2 �10�17 erg s�1 cm�2 arcsec�2. The pink star marks the position of the peak of

the stellar UV continuum.
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originally suggested by P16, is probably a satellite galaxy. In
MACS0940 we observe a large region (no. 4) with a smaller
velocity offset. This could also potentially be a similar case
of a companion, however, it does not show a local peak either
in SB or in continuum. When comparing both maps in Fig. 2
side by side, we can notice a strong link between Lyman-↵
peak shift and velocity dispersion. This correlation is evident
when plotting one parameter against the other (Fig. 3). We
also notice that high-SB regions have the smallest velocity
offsets, while the opposite is not true (Fig. 4).

6 SUMMARY AND DISCUSSION

We used MUSE observations to analyse spectral properties
of the Lyman-↵ line in two strongly lensed, extended LAEs
at z > 3.5. The emission line is always well-fit by a simple
asymmetric spectral profile, redshifted from systemic. The
observation of a single red asymmetric peak in Lyman-↵
is generally assumed to arise from the presence of strong
galactic winds (> 100 km s�1, e.g. Verhamme et al. 2006;
Gronke & Dijkstra 2016).

We observe that the Lyman-↵ line profile is relatively
consistent across the halo, the asymmetric Gaussian profile
from (Shibuya et al. 2014) reproduces very well the shape
of the line with no secondary Lyman-↵ peak and with an
almost constant asymmetry across the halo (0.15-0.25 in
both cases). However we can observe significant variations of
the other parameters at sub-kpc scales. On average, at larger
radii the peak shifts redwards and the line broadens. Such
spatial variations could be a result of the relative amount
of HI within the CGM, or its kinematics. We confirm for
SMACS2031 the trends in Lyman-↵ variations across the
halo already found by P16, but with an improved spatial
resolution when combining all images in the source plane. We
acknowledge that the MUSE PSF introduces some correlation
between adjacent source plane regions (Fig. 2), but this is
partially alleviated by combining multiple images at different
shear orientations. Nevertheless, this means that the actual
spatial variations seen in the Lyman-↵ line profile (in terms
of peak shift and velocity dispersion) could be intrinsically
stronger.

We compare our results against resolved halo studies
from the literature. Swinbank et al. (2007) observed a similar
object (a z = 4.88 galaxy lensed by the cluster RCS 0224-
0002) with a single redshifted Lyman-↵ peak. They studied
the source plane kinematics on 200 pc scales but did not
find significant spatial variations of the Lyman-↵ peak shift
across the halo. This was largely confirmed by Smit et al.
(2017) with MUSE/VLT observations. However they only
noticed minors variations of the Lyman-↵ line profile in a
single outer region of the halo.

Erb et al. (2018), on the other hand, measured small
variations of the Lyman-↵ line shape across the halo in
a lensed galaxy at z = 2.3. However, the double-peaked
profile of its emission makes the comparison with our results
complicated. More generally, object-by-object comparison
is difficult and a larger sample would allow us to get a
comprehensive view of the Ly↵ properties in the CGM.

In Fig. 3 we overplot the empirical relation defined in
Verhamme et al. (2018) between Lyman-↵ peak shift and
FWHM (not corrected for the line spread function) obtained

with large samples on an object-by-object basis. Due to the
uncertainties in the systemic redshift, the values of peak
shift could be biased by ±13 kms�1 and ±33 kms�1 for
SMACS2031 and MACS0940, respectively; but this does not
affect our results on variations within the halo and the slope
of the correlation.. We can see that the correlation between
peak shift and FWHM within each object follows the same
empirical relation (in particular the same slope) as the one
established on an object-by-object basis. This becomes even
more visible when excluding the regions from the companion
in SMACS2031. We measure Pearson correlation coefficients
of ⇢ = 0.4 for SMACS2031 (excluding the companion) and
a value of ⇢ = 0.5 for MACS0940 (p-value < 0.0001 in both
cases). We note that the MACS0940 regions are located
below the empirical relation but very close to the 1� error
so are marginally consistent. We find for both objects a
linear slope (Table 1) close to the Verhamme et al. (2018)
relation (a = 0.9). The linear fit of the two datapoints series
was also performed with the emcee package accounting for
measurement errors along both directions. It is worth noting
how similar the slopes are for both sources, which suggests
that the global offset could be due to a process linked with
another galaxy parameter. Lyman-↵ FWHM and peak shift
are intrinsically linked due to radiative transfer effects within
the CGM (Verhamme et al. 2006), and here we show for
the first time this effect within internal regions of LAEs as
opposed to only from galaxy to galaxy. Figure 4 shows the
spatially resolved relation between SB and peak shift for
each region. We can clearly see that for brightest regions of
the halo, the peak shift is systematically lower. We show in
Fig. 4 the mean Lyman-↵ peak shift for high and low SB
regions in both objects. The average variations of the peak
shift across the halo is 5 ± 1 km s�1 for SMACS2031 and
32 ± 2km s�1 for MACS0940, both significant at more than
4�. Almost no point populate the top right corner of the
plot, showing that Lyman-↵ photons preferentially escape
from low-peak shift regions. This is explained if Lyman-↵
photons escape more favourably from regions where the line
profile is less altered, i.e. at small velocities or encountering a
lower hydrogen column density integrated along the photon
path. On the contrary, photons are much more scattered
when escaping from outskirt regions. A scenario in which
Lyman-↵ photons are scattered through a wind accelerating
as a function of radius could explain the global redshift and
broadening of the line at low SB. The presence of several
low peak shift regions at high radius / lower SB indicate a
complex structure of the CGM around the galaxy. In one
case we are able to match such a region with a companion
satellite galaxy, which could be offset in velocity.

Additional deep MUSE observations of lensing clusters
will allow us to enlarge the current sample of very extended
LAEs for which the same analysis can be performed. Al-
though these results are based on two extremely bright
sources, they are intrinsically typical in terms of size and
brightness of the ones found in the UDF (L17). Observing
spatial variations in such haloes has only been achievable so
far using lensing magnification. The trends could, however,
be tested on the brightest and most extended sources without
lensing (Leclercq et al. in prep.).
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APPENDIX A: LENS MODELS AND
UNCERTAINTIES

We present here in more details the two lens models used in
our analysis. The procedure described uses the Lenstool soft-
ware and is similar to previous cluster mass models from our
team (Richard et al. 2010b; Jauzac et al. 2016; Mahler et al.
2018). We used the sky positions and redshifts of multiple
images to constrain a parametric mass model of each cluster.
We adopt a dual pseudo-isothermal elliptical mass distribu-
tion (dPIE, Eĺıasdóttir et al. 2007) which is an isothermal
profile to model the different components of the mass model
(dark matter halo and cluster galaxies). These dPIE compo-
nents are parametrized by a position (x,y), an ellipticity ✏ ,
a position angle (✓), a velocity dispersion (�), a core radius
(rcore) and a cut radius (rcut). For the large majority of
the cluster galaxies, we fixed the parameters (x,y), ✏ and ✓
at the values measured from their light distribution (Kneib
et al. 1996) and assume empirical scaling relations (Faber
& Jackson 1976 and constant mass-to-light ratio) to relate
their velocity dispersion and cut radius to their observed
luminosity (Jauzac et al. 2016). The �2 is minimised based
on the rms between the observed and predicted positions of
multiple images by the model.

The model of SMACS2031 is based on the previous one
published in Richard et al. (2015) (including the same set of
12 multiply-imaged systems used as constraints) with the fol-
lowing improvements. We used the latest version of Lenstool
(v7.1) which includes more robust tests on the convergence

of the model to perform the optimisation. We also include an
additional external shear component to account for unknown
environmental effects in the mass distribution surrounding
the region of multiple images. The new parameters for this
model are presented in Table A1.

The lens model for the cluster MACS0940 is totally new
with MUSE. We used 2 lensed galaxies to do the optimisation,
positions and redshifts of the multiple images are presented
in Table A2. The best-fitting parameters of the model are
presented in Table A3.

To reconstruct the light distribution of the 2 lensed
galaxies in the source plane we use the function shapemodel

in Lenstool. To do that we associated in the source plane an
elliptical Sérsic profile with each Lyman-alpha primary or
secondary peak and fitted the position, ellipticity, position
angle, effective radius and Sérsic index. This parametrisation
takes in account the lensing effect and the MUSE PSF. It is
only used here to delimit regions maps in the source plane
and is not used anywhere else.

Errors on lens and source parameters (Tables A1, A3 and
1) are computed with Lenstool with a MCMC sampling
the posterior probability distributions. The main source of
uncertainty in the source reconstruction shown in the maps
Fig. 2 is an overall scaling by ±5–20% following the error
on rh (Table 1). However errors on the lens model do not
affect the values from spectral fitting and the region to region
variations seen in the maps. Neither do they affect the results
on the peak shift and FWHM (Fig. 3 and 4).

This paper has been typeset from a TEX/LATEX file prepared by
the author.
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SMACS2031 Reference � = 307.971900 � = �40.625225 rms=0.33”

Component ∆� ∆� � /� � �0 rcut rcore

[”] [”] [deg] [km s�1] [kpc] [kpc]

DM1 0.34+0.09
�0.10

�0.82+0.10
�0.11

0.397+0.021
�0.019

2.4+1.8
�1.5

638+11
�11

[1000] 34.2+1.7
�2.3

DM2 63.6+0.4
�0.6

24.8+0.9
�0.9

0.600.05
�0.05

5.5+1.6
�2.0

1144+17
�17

[1000] 149+4
�5

BCG [+0.07] [-0.054] [0.092] [-0.4] 227+4
�4

151+2
�6

[0.28]

External Shear - - 0.09+0.01
0.01

6.5+4.2
�3.4

- - -

L* galaxy - - - - 154+7
�8

11+2
�1

[0.15]

Table A1. Best-fitting model parameters for the SMACS2031 cluster lens model with two dark matter components (DM1 and DM2), 1

optimized cluster galaxies (BCG), 1 external shear (Ext. Shear) and the scaling relation of cluster members (shown for an L* galaxy.).
From left to right: centre location in arcsecond from the reference location provided in each cluster, ellipticity, position angle, central

velocity dispersion, cut and core radii of each dPIE profiles. Values between square brackets have been kept fixed during the optimisation.

ID � � zspec µ Origin

1.1a 145.22452 7.744060 4.03 3.2 ± 0.7 HST F606W

1.2a 145.22574 7.738704 4.03 8.4 ± 5.9 HST F606W
1.3a 145.22366 7.737692 4.03 11.7 ± 3.8 HST F606W

1.3b 145.22370 7.737670 4.03 11.1 ± 3.4 MUSE Ly�

1.3c 145.22328 7.737719 4.03 11.3 ± 3.6 MUSE Ly�
1.4a 145.22149 7.738897 4.03 9.3 ± 2.7 HST F606W

1.4b 145.22138 7.739108 4.03 10.8 ± 4.2 MUSE Ly�

1.4c 145.22179 7.738490 4.03 5.2 ± 2.5 MUSE Ly�
2.1 145.22615 7.742765 5.7 10.8 ± 2.2 MUSE Ly�

2.2 145.22446 7.736915 5.7 3.7 ± 0.3 MUSE Ly�

2.3 145.22142 7.741314 5.7 2.8 ± 0.3 MUSE Ly�

Table A2. Multiple image systems used in the lens model of MACS0940. From left to right we give their ID, positions, spectroscopic

redshifts, magnification and from which image we measured positions. The arc in MACS0940 at z = 4.03 is composed of 4 multiple images

labelled from 1.1 to 1.4. The two most magnified images 1.3 and 1.4 are divided in 3 components: the continuum measured on HST (a),
and 2 Lyman-� peaks labelled (b) and (c) (illustrated in Fig. 1). The magnifications of each multiple images were computed with Lenstool

and correspond to the magnification at the centre of the image.

MACS0940 Reference � = 145.223740 � = 7.740363 rms=0.23”

Component ∆� ∆� � /� � �0 rcut rcore

[”] [”] [deg] [km s�1] [kpc] [kpc]

DM 0.088+0.617
�0.451

1.423+0.420
�0.723

0.579+0.092
�0.220

21+4
�9

507.6+60.3
�24.7

[1000] [25]

BCG [-0.101] [0.055] 0.153+0.126
�0.167

�26+27
�2

500.0+15.6
�99.8

[52.1] [0.077]

Gal1 [-11.781] [3.075] 0.117+0.279
�0.100

41+4
�79

108.3+177.0
�9.2

18.0 0.025

Gal2 [6.026] [-5.792] [0] [0] 122.8+8.6
�22.5

[50] -

External Shear - - 0.0228+0.0354
0.0056

65+95
�19

- - -

L* galaxy - - - - [158] [45] [0.15]

Table A3. Same as Table A1 but for MACS0940.
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ABSTRACT

Context. Spectroscopic surveys of massive galaxy clusters reveal the properties of faint background galaxies thanks to the magnification
provided by strong gravitational lensing.
Aims. We present a systematic analysis of integral-field-spectroscopy observations of 12 massive clusters, conducted with the Multi
Unit Spectroscopic Explorer (MUSE). All data were taken under very good seeing conditions (⇠0��.6) in e↵ective exposure times
between two and 15 hrs per pointing, for a total of 125 hrs. Our observations cover a total solid angle of ⇠23 arcmin2 in the direction of
clusters, many of which were previously studied by the MAssive Clusters Survey (MACS), Frontier Fields (FFs), Grism Lens-Amplified
Survey from Space (GLASS) and Cluster Lensing And Supernova survey with Hubble (CLASH) programmes. The achieved emission
line detection limit at 5� for a point source varies between (0.77–1.5)⇥10�18 erg s�1 cm�2 at 7000Å.
Methods. We present our developed strategy to reduce these observational data, detect continuum sources and line emitters in
the datacubes, and determine their redshifts. We constructed robust mass models for each cluster to further confirm our redshift
measurements using strong-lensing constraints, and identified a total of 312 strongly lensed sources producing 939 multiple images.
Results. The final redshift catalogues contain more than 3300 robust redshifts, of which 40% are for cluster members and ⇠30% are
for lensed Lyman-↵ emitters. Fourteen percent of all sources are line emitters that are not seen in the available HST images, even at
the depth of the FFs (⇠ 29 AB). We find that the magnification distribution of the lensed sources in the high-magnification regime
(µ= 2–25) follows the theoretical expectation of N(z) � µ�2. The quality of this dataset, number of lensed sources, and number of
strong-lensing constraints enables detailed studies of the physical properties of both the lensing cluster and the background galaxies.
The full data products from this work, including the datacubes, catalogues, extracted spectra, ancillary images, and mass models, are
made available to the community.

Key words. galaxies: distances and redshifts; galaxies: high-redshift; techniques: imaging spectroscopy; gravitational lensing: strong;
galaxies: formation; galaxies: clusters: general

1. Introduction

Strong gravitational lensing by massive galaxy clusters leads to
the magnification of sources lying behind them, and this amplifi-
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cation can reach very large factors in the cluster cores (µ⇠5–10,
Kneib & Natarajan 2011), and even higher factors for images
in the vicinity of the so-called critical lines (Seitz et al. 1998).
For this reason, massive clusters are sometimes referred to as
nature’s telescopes since the combined power of large diame-
ter telescopes and gravitational magnifications provide us with
the best views of background galaxies in the distant Universe.
Since the first spectroscopic confirmation of a giant gravitational
arc was reported (Soucail et al. 1988), high resolution images
from the Hubble Space Telescope (HST) have significantly con-
tributed to the success of lensing clusters, with the discovery of a
high density of multiple images in deep observations (e.g. Kneib
et al. 1996; Broadhurst et al. 2005; Jauzac et al. 2015). Indeed,
multiply-imaged systems give us the most precise constraints on
the mass distribution in the cluster cores, and consequently the
magnification factors.

Multi-object spectrographs on 8-10m class telescopes have
helped start large spectroscopic campaigns to confirm the lensed
nature of very distant galaxies and the identification of multi-
ple images (e.g. Campusano et al. 2001; Bayliss et al. 2011).
However these large spectroscopic campaigns were largely lim-
ited by the crowding of galaxy clusters in their central regions,
which leads to strong contamination between cluster galaxies and
background sources as well as an ine�cient use of multi-object
spectrographs. In addition, the redshift distribution of lensed
sources peaks at z > 1.5 in the redshift desert, where only the
brightest UV-selected galaxies can be confirmed in the optical
(Limousin et al. 2007). Because of these limitations, typically
only a small number of multiply-imaged systems (typically < 10)
have been spectroscopically confirmed in a given cluster with
such instruments (e.g. Richard et al. 2010). Several observing
campaigns have focused on near-infrared spectroscopy to avoid
the redshift desert and complement optical observations (e.g. HST
grism Treu et al. 2015, or Keck/MOSFIRE Hoag et al. 2015).

The advent of the Multi Unit Spectroscopic Explorer (MUSE,
Bacon et al. 2010) on the Very Large Telescope (VLT) has revo-
lutionised the study of strong lensing galaxy clusters. MUSE is a
panoramic integral field spectrograph, fully covering a 1 arcmin2

field of view with spectroscopy in the optical range (475-930nm).
Together with its very high throughput (40% end-to-end includ-
ing thetelescope and atmosphere), medium resolution (R⇠3000),
and fine spatial sampling (0��.2), MUSE is very well-suited for
crowded field spectroscopy (Roth et al. 2018), and more specif-
ically in galaxy cluster cores. Its pairing with the ground-layer
Adaptive Optics (AO) system in 2017 (Leibundgut et al. 2017)
has improved its observing e�ciency even further.

The versatile capabilities of MUSE on galaxy cluster fields
were demonstrated almost immediately: in commissionning
(Richard et al. 2015), science verification (Karman et al. 2015)
and regular observations (e.g. Jauzac et al. 2016; Grillo et al.
2016; Caminha et al. 2017a; Lagattuta et al. 2017; Mahler et al.
2018; Lagattuta et al. 2019). Most notably, it has been very suc-
cessful to follow up on the Frontier Field clusters (hereafter FFs;
Lotz et al. 2017), a programme initiated by STScI to get deep
observations of six massive clusters with the Hubble (HST) and
Spitzer space telescopes. But MUSE was also very successful to
follow up on clusters with shallower HST images (e.g. Jauzac
et al. 2019; Mahler et al. 2019; Rescigno et al. 2020).

This success has pushed several teams to analyse MUSE
observations of known massive clusters such as the Cluster Lens-
ing and Supernova Survey with Hubble (CLASH, Postman et al.
2012) programme (Rexroth et al. 2017; Caminha et al. 2019a;
Jauzac et al. 2020). Indeed, the richness of the MUSE spectro-
scopic datasets have a strong legacy aspect, for example to iden-

tify small-scale gravitational lenses in the clusters (Meneghetti
et al. 2020), or cross-match with multiwavelength observations of
the same fields (e.g. with ALMA; Laporte et al. 2017; Fujimoto
et al. 2020 submitted).

In this paper, we present a full analysis of 12 lensing clusters,
totalling more than 125 hours of exposure time with the MUSE
instrument. These observations are in majority taken as part of the
MUSE Guaranteed Time Observations (GTO) programme, but
are complemented by additional MUSE datasets publicly avail-
able on the same clusters or following a similar target selection.
We have benefited from many years of developments in MUSE
analysis tools as part of the MUSE GTO programmes (Bacon
et al. 2017; Inami et al. 2017; Piqueras et al. 2019) to improve the
data reduction, source detection and analysis. The results of this
analysis are made available in the form of a public data release.

This paper is organised as follows. Section 2 presents the
target selection, observations and data reduction for the MUSE
and ancillary datasets used in our analysis. Section 3 describes
the construction of the spectroscopic catalogues contained in the
data release and Sect. 4 describes the mass models we use to
estimate the magnification and source properties. We provide an
overview of the full spectroscopic catalogue and a few science
highlights in Sect. 5, and give our conclusions in Sect. 6.

Throughout the paper, we assume a standard ⇤-Cold Dark
Matter (CDM) cosmological model with ⌦M = 0.3, ⌦⇤ = 0.7,
and H0 = 70 km s�1 Mpc�1 whenever necessary. At the typical
redshift of the lensing clusters (z = 0.4), 1�� covers a physical
distance of 5.373 kpc. All magnitudes are given in the AB system.

2. Observations and data reduction

2.1. Cluster sample

The observations used in our analysis focus on the cores of mas-
sive galaxy clusters from both the MUSE Lensing Cluster GTO
programme and available archival programmes that target simi-
lar clusters. Cluster fields in the MUSE GTO programme were
chosen based on their strong-lensing e�ciency at magnifying
background sources, in particular Lyman-↵ Emitters (LAEs) at
z > 3 expected to be detected within the MUSE spectral range.

We compile our sample from a master list of massive X-
ray luminous clusters, mainly from the ROSAT Brightest Cluster
Sample (BCS, Ebeling et al. 1998, 2000) and the MAssive Cluster
Survey (MACS, Ebeling et al. 2001), along with its southern
counterpart, SMACS. Valuable follow-up imaging with the HST
was performed in particular for MACS and SMACS clusters for
HST SNAPshot programmes GO-10491, -10875, -11103, -12166,
and -12884 (PI Ebeling), allowing the identification of strong-
lensing features in the form of arcs and arclets in almost every
single target (e.g. Ebeling et al. 2007; Repp et al. 2016).

To build the sample, we chose targets based on the following
selection criteria: firstly a cluster redshift 0.2 < zcl < 0.6, to
ensure that the main spectral signatures (K,H absorption lines and
4000 break) of cluster members are located in a low-background
region of the MUSE spectrum; secondly, a wide range in Right
Ascension (R.A.), to allow easier scheduling with respect to the
rest of MUSE GTO observations, and a transit at low airmass
(< 1.25) as seen from Cerro Paranal Observatory, corresponding
to declinations �60 < Dec < +10 degrees. Thirdly, we require at
least one existing high-resolution broad-band HST image (in ei-
ther the F606W or F814W filter to ensure overlap with the MUSE
spectral range), that shows bright arcs and multiple images; these
images are critical to pinpoint the location of sources su�ciently
bright in the continuum. Finally, we require a preliminary mass
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model based on HST images and spectroscopic confirmation of
at least one multiply imaged system to roughly estimate the total
mass in the cluster core. From this crude map the MUSE observa-
tions could be designed to e�ciently cover the critical lines and
multiple-image region.

For clusters observed in the framework of the MUSE GTO,
the choice of the precise centre for the pointing, or the mosaic
configuration, were determined in such a way that the observed
area included as far as possible the tangential critical lines, in
order to maximise the number of strongly magnified and multiple
images (see also Sect. 3.6).

We present here the results for a set of 12 clusters selected
through this process, all of which were analysed in a uniform
manner. The combination of the aforementioned criteria makes
our selection similar to the one used in other cluster surveys such
as CLASH and the FFs. It is therefore not surprising that half of
the clusters we selected overlap with these two programmes.

The main properties of the 12 selected clusters are sum-
marised in Table 1. Additional clusters observed as part of the
GTO programme will be analysed following the same procedure
as described in this paper, and included in a future data release.

2.2. MUSE GTO survey

The MUSE Lensing Cluster project (PI: Richard) is a multi-
semester programme, which has been running since ESO semester
P94 starting in Fall 2014. It targets the central regions of the mas-
sive lensing clusters introduced in the previous section, with
an e↵ective exposure time of 2 � 10 hrs per pointing. Data are
acquired in Wide Field Mode (WFM), using both standard (WFM-
NOAO-N) and adaptive-optics (WFM-AO-N) observations – the
latter configuration having been available since Fall 2017, fol-
lowing the commissioning of the ground layer Adaptive Optics
(AO) correction. Although the AO mode improves the seeing, we
note that WFM-AO-N datasets have a gap in the 5800-5980 Å
wavelength range due to the AO notch filter. Additionally, while
nearly all of the data are acquired in Nominal mode, covering
the 4750 - 9350 Å wavelength range, one exception is the Bullet
cluster, for which observations were taken in Extended mode
(WFM-NOAO-E) covering bluer wavelengths (See Sect. 2.5).

The location and orientation of each MUSE pointing has been
chosen to maximise the coverage of the multiply-imaged regions
(Fig. 1), and also to guarantee the availability of suitable Tip-Tilt
stars for observations taken in WFM-AO-N mode. In the case
of FF and CLASH clusters, we adopted a coverage of larger
mosaics of multiple contiguous MUSE pointings to increase the
legacy value of these datasets, in coordination with non-GTO
programmes (see below).

The observations were split into blocks of ⇠1-1.15 hr execu-
tion time. Each observing block consists in either 2⇥1800 sec.,
3⇥900 sec or 3⇥1000 sec. exposures. We included a small spatial
dithering box (<0��.3) as well as 90 degrees rotations of the instru-
ment between each exposure. Indeed this strategy has been shown
to help reduce the systematics due to the IFU image slicer (Bacon
et al. 2015). A summary of all exposures taken is provided in
Table 2.

Standard calibrations have been used for this programme,
including day-time instrument calibrations as well as standard
star observations. All exposures taken after the 2nd MUSE com-
missioning in June 2014 (i.e. all cluster fields presented here ex-
cept for SMACS2031) include single internal flat-field exposures
taken with the instrument as night calibrations. These short (0.35
sec.) exposures are used for an illumination correction and taken

every hour, or whenever there is a sudden temperature change
in the instrument. These calibrations are important to correct
for time and temperature dependence on the flat-field calibration
between each slitlet throughout the night. In addition, twilight
exposures are taken every few days and are used to produce an
on-sky illumination correction between the 24 channels.

2.3. MUSE archival data

The importance of getting deep MUSE exposures on the FFs has
led us to coordinate a joint e↵ort between the GTO programme
and additional programmes towards MACS0416 and Abell 370
(ESO programmes 094.A-0525 and 096.A-0710 respectively, PI:
Bauer). Overall, the same strategy as for the GTO campaign
has been followed for these observations, and were combined
with GTO data when overlapping. Similarly, additional exposure
time in the northern part of the FF cluster MACS0416 has been
obtained as part of ESO programme 0100.A-0764 (PI: Vanzella,
Vanzella et al. 2020b), and combined with the GTO observations.

Finally, we include in our analysis two CLASH clusters ob-
served as part of ESO programmes 095.A-0525, 096.A-0105,
097.A-0909 (PI: Kneib) on MACS0329 and RXJ1347, again with
very similar science goals and observing strategy to the GTO
programme. A first analysis on these datasets with only partial
exposure time was presented in Caminha et al. (2019a) and we
present here a more detailed analysis of the full datasets after
homogeneous reduction as for the other fields.

2.4. Ancillary HST data

We make use of the available high-resolution WFPC2, ACS/WFC,
and WFC3-IR images in the optical / near-infrared covering the
MUSE observations. Six clusters in our sample are included in the
CLASH (Postman et al. 2012) and FF (Lotz et al. 2017) surveys,
for which High Level Science Products (HLSP) incorporating
all observations taken in 12 and 6 filters respectively have been
aligned and combined. We use the HLSP images provided by the
Space Telescope at the respective repositories for CLASH1 and
FFs2.

For the remaining six clusters, Snapshot and GO programmes
on HST were obtained as part of the MACS survey (PI: Ebeling)
as well as follow-up HST programmes (PIs: Bradac, Egami). The
details of the HST programmes and available bands are given in
Table 3, and were used in previous strong-lensing work. We make
use of the reduced HST images available in the Hubble Legacy
Archive (HLA).

Following the MUSE observations on MACS0940, we have
obtained as part of HST programme 15696 (PI: Carton) new
images with ACS and WFC3-IR at a higher resolution and going
much deeper than the previous WFPC2 snapshot in F606W. Three
orbits were obtained in F814W (totalling 7526 sec), one orbit in
F125W (totalling 2605 sec) and 1.5 orbits in F160W (totalling
3900 sec). We have aligned and drizzled the individual calibrated
exposures for each band using the astroDrizzle and TweakReg
utilities (Koekemoer et al. 2011).

All HLSP datasets were already calibrated for absolute as-
trometry. The HST images for the remaining 6 clusters were
aligned against one another and with respect to star positions in
J2000 selected from the Gaia Data Release 2 (Gaia Collaboration
et al. 2018) catalogue. The accuracy of the absolute astrometry is
<0��.06.

1 https://archive.stsci.edu/missions/hlsp/clash/
2 https://archive.stsci.edu/missions/hlsp/frontier/
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Cluster R.A. Dec. zcl Notes Model Reference
(J2000) (J2000)

Abell 2744 00:14:20.702 �30:24:00.63 0.308 MACS, FF Jauzac et al. (2015)
Abell 370 02:39:53.122 �01:34:56.14 0.375 FF Richard et al. (2010)
MACS J0257.6�2209 02:57:41.070 �22:09:17.70 0.322 MACS Repp & Ebeling (2018)
MACS J0329.6�0211 03:29:41.568 �02:11:46.41 0.450 MACS, CLASH Zitrin et al. (2012)
MACS J0416.1�2403 04:16:09.144 �24:04:02.95 0.397 MACS, CLASH, FF Jauzac et al. (2014)
1E 0657�56 (Bullet) 06:58:38.126 �55:57:25.87 0.296 Paraficz et al. (2016)
MACS J0940.9+0744 09:40:53.698 +07:44:25.31 0.335 MACS Leethochawalit et al. (2016)
MACS J1206.2�0847 12:06:12.149 �08:48:03.37 0.438 MACS, CLASH Ebeling et al. (2009)
RX J1347.5�1145 13:47:30.617 �11:45:09.51 0.451 MACS, CLASH Halkola et al. (2008)
SMACS J2031.8�4036 20:31:53.256 �40:37:30.79 0.331 MACS Christensen et al. (2012)
SMACS J2131.1�4019 21:31:04.831 �40:19:20.92 0.442 MACS Repp & Ebeling (2018)
MACS J2214.9�1359 22:14:57.292 �14:00:12.91 0.502 MACS Ebeling et al. (2007)

Table 1. Summary of selected lensing clusters. The reference WCS location corresponds to the brightest cluster member of the (sub-)cluster
targetted by the MUSE observations. We mention in the notes whether the target belongs to the MACS, Frontier Fields (Lotz et al. 2017) or CLASH
(Postman et al. 2012) surveys, as well as other relevant publications about preliminary mass models or known lensed arcs in these clusters prior to
the MUSE observations. The rightmost columns give the reference to the lens model used to design the MUSE observations.

Fig. 1. MUSE exposure maps overlayed on top of the HST / F814W images. The 12 clusters from Table 1 are displayed in reading order, with the
reference position from the same table marked as a white cross.

2.5. MUSE Data reduction

For consistency, data from each cluster are reduced using a com-
mon pipeline, which processes the raw exposures retrieved from
the ESO archive into a fully-calibrated combined datacube. This
sequence largely follows the main standard steps described in
Weilbacher et al. (2020) as well as the MUSE Data Reduction

Pipeline User Manual3. However, we make some modifications
due to the crowded nature of lensing cluster fields, which contain
extended bright objects. We summarise each step below. While
the specific version of the Data Reduction Pipeline used on each
cluster ranged between v2.4 to v2.7, there are only minor changes
between these versions, and these do not a↵ect the quality of the
resulting datacubes.

3 https://www.eso.org/sci/software/pipelines/muse/
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Cluster Prog. ID Obs. Date Exp. Time (Mode) PSF Te↵ Notes
[UT] [s] �� [hr]

A2744 094.A-0115, 095.A-0181, 2014-09-21 – 2015-11-09 40⇥1800 (NOAO) 0.61 3.5-7 2⇥2 mosaic
096.A-0496

A370 094.A-0115, 096.A-0710 2014-11-20 – 2016-09-28 4⇥1800 (NOAO) 0.66 1.5-8.5 2⇥2 mosaic
37⇥962 (NOAO)
24⇥930 (NOAO)
3⇥953 (NOAO)

MACS0257 099.A-0292, 0100.A-0249, 2017-09-20 – 2019-09-28 6⇥1000 (NOAO) 0.52 8
0103.A-0157 24⇥1000 (AO)

MACS0329 096.A-0105 2016-01-09 – 2016-01-29 6⇥1447 (NOAO) 0.69 2.5
MACS0416 (N) 094.A-0115, 0100.A-0763 2014-12-17 – 2019-03-04 4⇥1800 (NOAO) 0.53 17

6⇥1670 (NOAO)
27⇥1670 (AO)

MACS0416 (S) 094.A-0525 2014-10-02 – 2015-02-24 50⇥700 (NOAO) 0.65 11-15
8⇥667 (NOAO)

Bullet 094.A-0115 2014-12-18 4⇥1800 (NOAO)(1) 0.56 2
MACS0940 098.A-0502, 098.A-0502, 2017-01-30 – 2018-05-13 3⇥1000 (NOAO) 0.57 8

0101.A-0506 30⇥900 (AO)(2)

MACS1206 095.A-0181, 097.A-0269 2015-04-15 – 2016-04-09 26⇥1800 (NOAO)(3) 0.52 4-9 3⇥1 mosaic
RXJ1347 095.A-0525, 097.A-0909 2015-07-16 – 2018-03-21 8⇥1475 (NOAO) 0.55 2-3 2⇥2 mosaic

18⇥1345 (AO)
SMACS2031 60.A-9100(4) 2014-04-30 – 2014-05-07 33⇥1200 (NOAO) 0.79 10
SMACS2131 0101.A-0506, 0102.A-0135, 2018-08-13 – 2019-09-30 30⇥900 (AO) 0.59 7

0103.A-0157
MACS2214 099.A-0292,0101.A-0506, 2017-09-21 – 2019-10-22 3⇥1000 (NOAO) 0.55 7

0103.A-0157, 0104.A-0489 27⇥900 (AO)
(1)Taken in extended mode (WFM-NOAO-E). (2)1 exposure stopped after 740 sec.

(3)1 exposure stopped after 1405 sec. (4)MUSE commissioning run .

Table 2. Summary of MUSE observations analysed on the 12 clusters. Note that the two datasets on MACS0416 cluster (N)orth and (S)outh have
been treated separately. From left to right: MUSE dataset, ESO Programs, range of observing dates, list of exposure times and instrument modes,
final image quality of the combined datacube (FWHM at 700 nm), range of e↵ective exposure time per spaxel, notes on multiple pointings (see also
Fig. 1).

Cluster HST Program(s) Filters Reference
MACS J0257.6�2209 12166, 14148 F606W, F814W, F110W, F160W Repp & Ebeling (2018)
1E 0657�56 (Bullet) 10863, 11099, 11591 F435W, F606W, F775W, F814W, F850LP, F110W, F160W Paraficz et al. (2016)
MACS J0940.9+0744 15696 F606W, F814W, F125W, F160W This Work
SMACS J2031.8�4036 12166, 12884 F606W, F814W Repp & Ebeling (2018)
SMACS J2131.1�4019 12166 F814W, F110W, F140W Repp & Ebeling (2018)
MACS J2214.9�1359 9722, 13666 F555W, F814W, F105W, F125W, F160W Zitrin et al. (2011)

Table 3. Details of the HST programs and filters used for the 6 clusters which are not part of the FF or CLASH samples.

The first step in the pipeline provides basic calibrations. Raw
calibration exposures are combined and analysed to produce a
master bias, master flat and trace table (which locates the edges
of the slitlets on the detectors), as well as the wavelength solution
and Line Spread Function (LSF) estimate for each observing
night. These calibrations are then applied on all the raw science
exposures to produce a pixel table propagating the information
on each detector pixel without any interpolation. A bad pixel
map is used to reject known detector defects, and we make use
of the geometry table created once for each observing run to
precisely locate the slitlets from the 24 detectors over the MUSE
FoV. Twilight exposures and night-time internal flat calibrations
(when available) are used for additional illumination correction.

The second step of the data reduction makes use of the
muse_scipost module of the data reduction pipeline to pro-
cess science pixel tables. The calibrations performed in this step
include flux calibration using standard star exposures taken at

the beginning of the night, telluric correction, auto-calibration
(detailed below), sky subtraction, di↵erential atmospheric refrac-
tion correction, relative astrometry and radial velocity correction
to barycentric velocity. In the case of WFM-AO-N observations
with adaptive optics, laser-induced Raman lines are also fit and
subtracted.

Each calibrated pixel table is then resampled onto a datacube
with associated variance, regularly sampled at a spatial pixel
(hereafter spaxel) scale of 0��.2 and a wavelength step of 1.25
Å, between 4750 (4600 for WFM-NOAO-E) and 9350 Å. The
drizzling method from muse_scipost is used in the resampling
process, which also performs a rejection of cosmic-rays. A white
light image is constructed for each datacube by inverse-variance
weighted averaging all pixel values along the spectral axis. In-
dividual white light images are used to measure spatial o↵sets
between individual exposures. This is done either through the use
of the muse_exp _align task of the data reduction pipeline, or
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by locating point sources against an HST image in the F606W
or F814W filter, in the case of large MUSE mosaics. The mea-
sured o↵sets are then used to produce fully aligned (in World
Coordinate System, or WCS) datacubes for each exposure.

Once resampled to the same WCS pixel grid, all
datacubes are finally combined together outside of
the pipeline using the MPDAF4 (Piqueras et al. 2019)
software task CubeList.combine, or its equivalent
CubeMosaic.pycombine for large mosaics. This allows
one to perform an inverse-variance weighted average over a
large number of datacubes. A 3-5� rejection (depending on
the number of exposures) of the input pixels was applied in
the average, to remove remaining defects and cosmic rays,
totalling ⇠5-10% of all pixels in each exposure. We visually
inspected each individual white light image and manually
rejected very few obvious cases of light contamination, issues
in telescope tracking, etc. from the combination. We also
masked 4 cases of satellite and asteroid trails by selecting and
masking the relevant spaxels across the cubes. We estimated
variations in atmospheric transmission by comparing the total
flux of bright isolated sources between individual exposures and
provided the correction factors as input to CubeList.combine
or CubeMosaic.pycombine.

Low level systematics due to flat-field residuals (at the ⇠1%
level) remain between each slitlet after applying the internal flat-
field calibrations and nightime illuminations. They appear promi-
nently as a weaving pattern over the FoV in the white light image
(Fig. 2, left panel). In v2.4 (and subsequent versions) of the data
reduction pipeline, an optional self-calibration can be performed
as part of muse_scipost, which makes use of the overall sky
signal within each slitlet to correct for these flat-field systematics.
This procedure has been shown to work accurately in MUSE
deep fields where very bright continuum sources are scarce (Ba-
con et al. 2017). However the very bright extended cluster light
haloes in the MUSE lensing fields, in particular in the vicinity
of the Brightest Cluster Galaxies (BCGs) strongly bias this mea-
surement when the procedure is applied automatically (Fig. 2),
due to the extent of the Intra-Cluster light (ICL). We have the
possibility to give as input to the pipeline a sky mask for the self-
calibration procedure, to help the algorithm identify spaxels with
a clean background. We constructed this mask in two steps, by
thresholding a deep HST continuum image (smoothed by a ⇠0��.6
FWHM gaussian filter) or a MUSE white-light image created
from a first combined datacube, and then applying it to produce
the self-calibrated exposures. The threshold was determined by
inspecting the mask to avoid using a too small fraction of the
spaxels in a given slitlet for the background level estimation. In a
few very crowded regions we make use of the multiple rotations
in the observations to compute the self-calibration corrections
only in the most favourable cases, and provide them as a user
table (see more details in Weilbacher et al. 2020). When deemed
necessary, another iteration on the sky mask was performed on
the new combined cube to improve the self-calibration further.
An illustration of the resulting combined white light image and
sky mask is presented in the middle panel of Fig. 2. In the case of
the SMACS J2031 cluster field, which is the only cluster lacking
for night-time illumination corrections during the commission-
ing run, the improvements due to self-calibration are even more
significant (see Claeyssens et al. 2019).

The white-light image of the self-calibrated combined dat-
acube shows some imperfections in the sky background, in the
form of negative ’holes’ in the interstacks between the MUSE

4 https://mpdaf.readthedocs.io/en/latest/

Fig. 2. E↵ect of auto-calibration on the white light image (example
shown for MACS0940). From left to right: without auto-calibration,
using auto-calibration with tuned object masks, with additional interstack
masks. See Sect. 2.5 for more details.

slices, in particular within the top channels of the instrument.
These can typically be corrected in empty fields by producing a
super-flat calibration (Bacon et al. in prep.) combining all expo-
sures in the instrument frame of reference while masking objects.
However this method is not suited for crowded cluster fields. In-
stead, we aligned all the individual white light exposures in the
instrument referential frame by inverting all WCS o↵sets and
rotations between exposures, then detected deviant spaxels with
strongly negative flux over the average combined image. This
produces a small mask containing ⇠ 0.6% of the FoV, which
we use to mask pixels in the datacubes at all wavelengths prior
to combination. This results in the removal of the majority of
the imperfections as seen in the white-light image (Fig. 2, right
panel).

The combined datacube is finally processed using the Zurich
Atmospheric Purge (ZAP, Soto et al. 2016) v2, which performs
a subtraction of remaining sky residuals based on a Principal
Component Analysis (PCA) of the spectra in the background
regions of the datacube. This has been shown to remove most
of the systematics in particular towards the longer wavelengths
(see e.g. Bacon et al. 2017 in the UDF). We provide as input to
ZAP an object mask by inverting the sky mask described above.
Although the number of eigenvectors removed is automatically
selected by ZAP, we have performed multiple tests adjusting this
number to check that the chosen value did not a↵ect the extracted
spectra of faint continuum and line emitting sources.

2.6. MUSE Data Quality

The reduced datacube is given as a FITS file with two extensions,
containing the f� and associated variance over a regular 3D grid.
The spectral resolution of the observations varies from R=2000
to R=4000, with a spectral range between 4750 and 9350 Å.
To ensure that cubes are properly Nyquist sampled, we set the
wavelength grid to 1.25 Å pixel�1. The final spatial sampling is
0.2 arcsec pixel�1 in order to properly sample the Point Spread
Function (PSF).

We have cross-checked the relative astrometry between the
MUSE cubes and the HST images presented in Sect. 2.4, by cross-
matching bright sources in the two datasets. We measure a global
rms of ⇠0��.12, that is to say about half a MUSE spaxel.

In order to estimate the spatial Point Spread Function, which
varies as a function of wavelength, we have followed the MUSE
Hubble Ultra Deep Field approach, described by Bacon et al.
(2017). From the MUSE datacube we produce pseudo-HST im-
ages in the bandpasses matching the HST filters (Table 3) and
overlapping with the MUSE spectral range. These images are
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compared with pseudo-MUSE images created from HST and con-
volved with a Mo↵at (1969) PSF at fixed � = 2.5. The FWHM of
the Mo↵at function is optimised by minimising the residuals in
Fourier space. This method allows to use all objects in the field
to measure the PSF.

The wavelength dependence on the PSF is then adjusted by
assuming a linear relation:

FWHM(�) = C (� � �0) + FWHM(�0) . (1)

The slope C of this relation depends on the use of Adap-
tive Optics, we find values ranging between �1.9 ⇥ 10�5 and
�3.6 ⇥ 10�5 arcsec Å�1, which are similar to the ones from the
MUSE Ultra Deep Fields (Bacon et al. 2017) and MUSE-Wide
(Urrutia et al. 2019). We report for each dataset the FWHM of
the PSF at 7000 Å in Table 2. In general the datacubes have been
taken in very good seeing conditions, translating into a typical
FWHM7000 value between 0��.55 and 0��.65. The only exception
is SMACS2031 (FWHM7000=0��.79) which was observed during
MUSE commissioning. The same MUSE vs HST comparison
allows us to cross-check the photometric accuracy of the MUSE
cubes, and we find an agreement within 5-10% between the two
datasets.

The variance extension of the cube is estimated during the
data reduction and gives an estimate of the noise level which is
generally underestimated due to correlation in the noise intro-
duced during the final 3D resampling process (see e.g. Herenz
et al. 2017; Urrutia et al. 2019; Weilbacher et al. 2020). To prop-
erly assess the noise properties of each cube as a function of
wavelength, we make use of objects-free regions (as defined with
the sky masks mentioned in Sect.2.5) and measure the variance of
the flux level integrated over 1�� square apertures. When compared
with the direct estimate from the variance extension, the two mea-
surements show a simple constant correction factor between 1.3
and 1.5 on the standard deviation as a function of wavelength
(e.g. Fig. 3). We apply this constant correction factor to the noise
estimation of the datacube.

The relative noise levels presented in Fig. 3 are very similar
in all datacubes (with the exception of the AO filter region which
depends on the relative fraction of AO vs NOAO exposure time),
and roughly scale with the square root of the e↵ective exposure
time. The 5� surface brightness limits (averaged in a 1 arcsec2

region) between skylines at 7000 Å is 4.8⇥10�19 and 2.5⇥10�19

erg s�1 cm�2 Å�1 arcsec�2 for cubes with 2 hrs and 8 hrs exposure
time respectively. This translates into a 5� line flux limit of
1.5⇥10�18 and 7.7⇥10�19 erg s�1 cm�2 at 7000 Å when averaged
over a 5⇥5 spaxels aperture and 3 wavelength planes (6.25 Å).

3. Construction of MUSE spectroscopic catalogues

3.1. Overview

The sheer number of volume pixels (voxels) in a 1 arcmin2 MUSE
datacube (⇠ 4 ⇥ 108) makes it challenging to locate and iden-
tify all the extragalactic sources; this is especially true when
observing crowded fields like galaxy clusters. Prior knowledge
of source locations from HST images provides crucial external
information to help distinguish and deblend overlapping sources.
Our goal is to extract a spectrum and estimate the redshift for
all sources down to a limiting signal-to-noise ratio (described in
subsequent subsections), either in the stellar continuum or via
emission lines. Additional prior information on the redshift of
background sources can be obtained for strongly-lensed multiple

Fig. 3. 5� continuum flux limit estimated in empty sky region of the
MACS0940 datacube (8 hr exposure time), including (orange curve) or
not (blue curve) the correction for correlated noise. The increased noise
level within the AO filter (around 5890 Angstroms) is due to the shorter
e↵ective exposure time in WFM-NOAO-N instrument mode (50 min).
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Fig. 4. Flowchart presenting the process of building the MUSE spec-
trophotometric catalogues, based on the input HST images and MUSE
datacube. Sect. 3 presents each step of the procedure in detail.

images, where well-constrained models allow. We have therefore
developed a common process to analyse the MUSE datacubes
incorporating all these elements.

The general concept of this procedure has been described
previously in Mahler et al. (2018) and Lagattuta et al. (2019), but
we have further refined and partially automated the methods for
the subsequent cluster observations presented here, in order to
create more uniform and robust catalogues. We summarise each
step of the process in the flowchart shown in Fig. 4, and provide
details on each step in the following subsections.

3.2. HST prior sources

We make use of all the available high-resolution HST imaging
in each field (see Sect. 2.4) to produce input photometric cata-
logues of continuum sources that overlap with the MUSE FoV to
identify regions for subsequent spectral extraction. Since our goal
is to measure the spectra of typically faint compact background
sources, usually embedded within the bright extended haloes of
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cluster members, we first produce a median-subtracted version of
each image by subtracting a 1��.5⇥1��.5 running median filter box.
The WCS-aligned, median-subtracted HST images are cropped
to the common MUSE area and further combined into an inverse-
variance-weighted detection image, using SWarp (Bertin et al.
2002).

This procedure was used in previous works searching for faint
high-redshift dropouts (Atek et al. 2015, 2018) in deep Hubble FF
images, and significantly improves the detection of background
sources while still keeping the central cores of all bright cluster
members. The negative impact of the median subtraction is a
reduction of the isophotal area for bright extended sources in the
segmentation map, which reduces the total flux in their extracted
MUSE spectra. However, as these sources all have high signal-
to-noise ratio in the MUSE datacube, this has no impact on the
spectroscopic redshift measurements, and we adjusted the size of
the median-box filter in order to mitigate this e↵ect.

The detection image is given as input to the SExtractor soft-
ware (Bertin & Arnouts 1996) used in dual mode to measure
the photometry over each HST band (aligning each band image
with Montage)5. We make use of the HST weight maps to ac-
count for variation of depth over the FoV, and selected typical
SExtractor parameter values detect_minarea=10-15 pixels
and detect_thresh=1.2-1.5. These values were optimised
for each cluster to account for variations in depth and pixel scale
of the HST images.

The photometry performed by SExtractor in each band is
merged together into a photometric catalogue of HST sources,
dubbed prior sources through the rest of the paper. SExtrac-
tor also produces a segmentation map where each spaxel in the
MUSE FoV is flagged with a source ID number.

During the detection process, SExtractor tends to split large
clumpy sources such as foreground disk galaxies or very elon-
gated arcs into multiple entries in the catalogue. Such cases are
visually identified as part of the source inspection and redshift
estimation process (see Sect. 3.5), and the corresponding pho-
tometry and segmentation map are merged together to produce a
single prior source located at the HST light barycenter.

3.3. Line-emitting sources

Independent from the HST continuum sources, we produced a
catalogue of line-emitter candidates identified directly from the
MUSE datacubes. This was performed by running the muselet
software, which is part of the MPDAF python package (Piqueras
et al. 2019). muselet first creates a ‘pseudo-narrow-band’ MUSE
datacube by replacing each wavelength plane of the cube with
a continuum-subtracted narrow-band image. To generate the
narrow-band emission for a given wavelength, we take a weighted
average of five planes of the cube (the original wavelength plane
and its four nearest neighbours), using a fixed FWHM Gaussian
weight function corresponding to 150 km s�1 for a line centred
at 7000Å. This weighting scheme improves the signal-to-noise
ratio of the narrow-band at the centre of a typical emission line
of similar FWHM. The subtracted continuum is estimated by
an inverse-variance weighted average of two 25 Å wide wave-
length windows located directly bluewards and redwards of the
narrow-band. We have found that these parameters are generally
appropriate for an automatic subtraction of the local continuum.

The full set of narrow-band images is run through SExtrac-
tor to detect candidate spectral lines at each wavelength. Because
we expect some galaxies to show di↵use extended emission, es-

5 http://montage.ipac.caltech.edu/

pecially Lyman-↵ emitters, we tune our SExtractor detection pa-
rameters (detect_minarea=12 pixels; detect_thresh=1.2),
and spatial smoothing filter (a 5⇥5 pixel tophat with FWHM=0��.8)
to better identify these objects. By construction, all bright lines
will be detected in adjacent wavelength planes, and therefore
they are automatically merged into a master list of individual line
candidates. We specifically masked three 4Å-wide wavelength
regions in the cube corresponding to bright sky lines at 5577 and
6300 Å as well as the strongest Raman line at 6825 Å, to pre-
vent artefacts in the detections. Sets of lines spatially coincident
(within 1 seeing disk) are then grouped together into muselet
sources and a segmentation map is produced. A first redshift esti-
mate is also provided by muselet based on an automatic match
with a list of bright emission lines.

The MPDAF v2.0 of the muselet software was used for
a first set of clusters (Abell 2744, Abell 370, MACS1206,
MACS0416S). MPDAF v3.1 introduces improvements in the
merging and weighting schemes of the muselet sources, and
was used for the rest of the clusters.

3.4. Spectral extraction

In order to characterise the detected prior and muselet sources,
we adopt the following procedure to extract 1D spectra, which op-
timises the signal-to-noise of the detections while being adapted
to crowded fields. A weight image is created for each source by
taking the flux distribution over the segmentation maps produced
as part of the detection process. In the case of prior sources this
flux distribution is taken from the combination of all HST filters,
and the 2D weight map is convolved by the MUSE PSF model
described in Sect. 2.6. To account for the wavelength variation
of the PSF (Eq. 1), weight images are created for each source at
10 wavelength planes (i.e. at ⇠ 500 Å intervals) over the MUSE
spectral range and interpolated into a 3D weight cube. In the case
of muselet sources, the segmentation map used is the one of the
brightest emission line of the object. Since we do not account for
wavelength variations in the intrinsic flux profiles of galaxies (e.g.
colour gradients), the weighted extractions, while optimal for the
distant compact sources, are not spectrophotometrically accurate
for the extended cluster members. For this reason we also extract
unweighted spectra.

The weighted spectrum is computed following the optimal
extraction algorithm from Horne (1986):

F(�) =

�

x,y
Cx,y,�Wx,y,� /Vx,y,�

�

x,y
W2

x,y,�
/Vx,y,�

, (2)

where Cx,y,� and Vx,y,� respectively correspond to the pixel
flux and associated variance at a specific location in the cube, and
Wx,y,� is the optional weight cube.

In addition, we estimate a local background spectrum around
each source, produced by averaging the spectra from MUSE
spaxels outside of all detected sources in the field. This local
background estimate removes large-scale contamination from
bright sources, such as stars and cluster members, as well as po-
tential systematics in the background level remaining from the
data reduction. We define spaxels containing sky and intra-cluster
light by convolving the combined HST 2D weight map with the
central wavelength MUSE PSF. From this, the darkest 50% of
spaxels are considered as background-spaxels. However, for each
object extracted we compute the local background, by aggregat-
ing the nearest ⇠500 background-spaxels surrounding it (with a
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minimum Manhattan distance of 0��.4 from the object). To retain
locality, we do not aggregate beyond 4��.0, even if we have not
reached the desired ⇠500 spaxel target. This ensures a good trade-
o↵ between aggregating su�cient sky spaxels to achieve a high
signal-to-noise estimate of the background, without aggregating
so many spaxels that they are no longer locally relevant.

Therefore, for every object we compute four sets of spectra:
weighted (with and without) local background subtraction and
unweighted (with and without) local background subtraction. In
general weighted spectra with local background subtraction are
those most optimal for source identification and redshift mea-
surement. But for the bright very extended cluster members, the
unweighted spectra without local background subtraction would
provide superior spectrophotometric accuracy.

3.5. Source inspection

To determine the redshift of extracted sources, we adopt a semi-
automatic approach similar to the one used to produce the redshift
catalogue in the MUSE observations over the Hubble Ultra Deep
Field (Inami et al. 2017). We make use of the Marz software
(Hinton 2016) which looks for the best redshift solutions by
performing a cross-correlation with a set of pre-defined spectral
templates. The templates used in our analysis are described in
detail in Appendix B of Inami et al. (2017). They include a variety
of stellar spectra from Baldry et al. (2014) and deep MUSE
spectra from blank fields (Bacon et al. 2015, 2017).

All muselet sources and every prior source down to a lim-
iting (continuum-level) signal-to-noise ratio (S/N) have been in-
spected individually by at least 3 coauthors. Based on our first as-
sessments, we adjust the prior magnitude limit for each cluster as
a function of MUSE exposure time, given by F814WAB=25+1.25
log(T/2.0), with T the maximum exposure time over the field in
hours. This allows us to avoid reviewing sources with too low
signal, and corresponds to a typical median S/N of ⇠1.5 per pixel
over the MUSE spectral range. Any prior source in our final cata-
logue below this limit is therefore measured from a corresponding
muselet detection.

To inspect each source in detail, we use a graphical interface
tool designed within the MUSE collaboration (Bacon et al. in
prep.) that lets a user simultaneously view all HST and MUSE
white light images of the object, the extracted spectrum (and its
variations) compared to features of the five best Marz redshift
solutions, and zoom-ins on specific spectral lines and narrow-
band images. The tool allows us to navigate quickly between
all neighbouring sources, to check for contaminations or object
blending. This tool has been adapted to the needs of the lensing
cluster fields.

More specifically, the following information is inspected for
each source:

• Spectroscopic redshift and confidence. All Marz solutions
are assessed, and the user can also choose a di↵erent value
manually. When a redshift solution is found, a confidence
level (zcon f ) is selected according to its level of reliability:

– Confidence 1: redshift based on a single low-S/N or am-
biguous emission line, or several very low S/N absorption
features. These sources are given in the public catalogue
for comparison with other measurements, but are not used
in the subsequent analysis.

– Confidence 2: redshift based on a single emission line
without additional information, several low S/N absorp-
tion features, or whose redshift confidence is increased

by the identification of multiply-imaged systems (see
Sect. 3.6).

– Confidence 3: redshift based on multiple spectral features,
or with additional information on a high S/N emission line
(e.g. very clear asymmetry of the line, HST non-detection
bluewards of the line).

• Association between prior and muselet sources. The two
detection methods will most of the time identify the same
sources, and we keep the prior sources by default when a
clear match is found with muselet emission lines. It is im-
portant to note that significant spatial o↵sets can be found
between the two sources, for example in the case of star-
forming/photoionised gas trailing behind infalling galaxies in
the cluster, or Lyman-↵ emission which is physically o↵set
from the underlying UV continuum emission.
• Merging of sources. Clumpy star-forming galaxies or very

elongated lensed arcs tend to be separated into multiple prior
sources. We identify them and perform a new extraction of
the merged source as in Sect. 3.4 by aggregating their seg-
mentation maps and combining their photometry.
• Defects and artefacts. We identify stellar spikes or cosmic

ray residuals in the prior catalogue, as well as artefacts found
by muselet in the cube due to strongly varying spectral
continuum (typically low-mass stars or cluster members).

The resulting inspection information is stored in a database,
and since each spectrum was reviewed independently by at least
three users, the results are cross-matched during a consolidation
phase, where a consensus is reached in case of disagreement
between the users, and the entry is written in the catalogue.

3.6. Assessment of multiple images

All sources with a reliable redshift in the catalogue are tested
with the corresponding Lenstool mass model of the cluster (see
Sect. 4) to predict multiple images. As the precision of the lens
model is typically 0��.5 � �0��.9 over the area of multiple images,
and the density of objects in a given redshift plane is low, we eas-
ily find good matches for systems of images at the same redshift
which are predicted to arise from the same source. We manually
inspect the corresponding spectra of each matching candidate,
as we expect precisely the same redshift and spectral features
from multiple images. This assessment serves two purposes: (a)
identifying multiple images in order to pinpoint truly independent
sources, and (b) cross-checking the redshift measurements for
background lensed sources.

Indeed, the main spectral features identified for background
galaxies through the redshift inspection are typically bright emis-
sion lines ([O ii], C iii], C iv, Lyman-↵) or absorption features
(rest-frame UV ISM absorptions or Lyman-↵ break). Ambiguous
redshifts are typically limited to an uncertainty between [O ii]
and Lyman-↵ as a single emission line, which produce very dif-
ferent lensing configurations between z ⇠ 0.5–1.5 and z ⇠ 3–7.
The multiple-image assessment allows us to correct a very small
number of erroneous redshifts (typically less than 3 images per
cluster), and more importantly to boost the redshift confidence
level to zcon f = 2 for faint line emitters with zcon f = 1 showing
a clear matching counterimage predicted by the model.

As new multiple images help us refine and improve the lens-
ing model, this is an iterative process: we start by using only spec-
troscopically confirmed images from the most secure systems
(having confidence levels 2 or 3) as constraints in the model, and
make further predictions from the refined model. We systemati-
cally search for spectral features in all predicted counter-images,
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Fig. 5. Example of faint Lyman-↵ emission (large yellow circle) detected
near the position of the predicted counterimage from muselet source
641 in cluster MACS0329, at z = 6.011 (small white circle). The image
shows a smoothed narrow-band image at the peak wavelength of the
emission. The dotted ellipse denotes the estimated 1-� error region of
the predicted location.

even when they are not included in the original catalogue, solving
all possible inconsistencies. This process allows us to identify a
small number (up to 5-10 per cluster) of images as faint emission
lines in the narrow-band datacube, which were not identified orig-
inally by muselet. We include these images as additional entries
in the catalogue by manually forcing their extraction, adopting
a point source extraction aperture in the procedure described in
Sect. 3.4. A typical example of faint counter image discovered
during the assessment is presented in Fig. 5.

Remaining strongly-lensed sources not matched to a given
system are zcon f = 1 objects for which we are able to explain the
lack of counterimage by either (a) its much lower magnification,
(b) its strong contamination by a cluster member or foreground
source, or (c) it being outside the MUSE FoV. Conversely, when
the counterimage is predicted to be bright and isolated, but is
not seen in the observations, we choose to entirely remove the
zcon f = 1 source from the redshift catalogue due to the large
uncertainty in the measured redshift.

Multiple images are identified in a dedicated column (MUL)
of the final spectroscopic catalogue: we adopt the usual notation
X.Y where X identifies a system of multiple images and Y is a
running number identifying all images for a given system.

3.7. Cross-checks with public spectroscopic catalogues

We performed a comparison of our spectroscopic catalogues
with available spectroscopy from VLT and HST in the literature,
including some of the same MUSE observations included in our
sample.

3.7.1. Abell 2744 and Abell 370

First versions of the MUSE spectroscopic catalogues, using the
same datasets but based on an earlier version of our data reduction
and analysis process, were presented in Mahler et al. (2018) for
Abell 2744 and in Lagattuta et al. (2019) for Abell 370. Both
catalogues were cross-checked with available observations from
the GLASS (Schmidt et al. 2014; Treu et al. 2015). The dat-

acubes included in these publications were reduced and analysed
using an earlier version of the reduction pipeline and MPDAF,
which did not include autocalibration or the interstack masks, and
which used older versions of ZAP and MUSELET. In light of the
newly processed datacube and source inspection catalogues, we
reviewed all of the low-confidence sources (zcon f = 1 or 2) from
the public catalogues and rejected 18 sources. We corrected the
redshifts for 9 sources, typically faint [O ii] and Lyman-↵ emitters
or sources in the redshift desert.

3.7.2. SMACS2031

An early catalogue from the MUSE commissioning data taken on
this cluster was presented in Richard et al. (2015) together with
a cluster mass model. In view of the significant improvements
in the data reduction since these observations were taken (see
also Claeyssens et al. 2019) we fully re-reduced and analysed the
MUSE observations following our common process. We iden-
tify three additional multiply-imaged systems as faint Lyman-↵
emitters (forming a total of nine images), and also find two coun-
terimages for existing systems. One published redshift has been
corrected.

3.7.3. MACS0416

A first analysis of the MUSE datasets in MACS0416 was pre-
sented by Caminha et al. (2017a) together with the CLASH/VLT
redshifts from Balestra et al. (2016). The data they analysed in-
cludes the full MUSE coverage in the southern part (MACS0416S,
programme ID 094.A-0525) but only the GTO coverage in the
northern part (MACS0416N, programme ID 094.A-0115). In
the southern part, we find small redshift di↵erences for five
sources in common and at low confidence (zcon f = 1). One
confirmed Lyman-↵ emitter (CLASHVLTJ041608.03-240528.1
at z = 4.848) was not detected with muselet in our catalogue but
we confirmed it from the narrow-band cube at low confidence. In
the same region, we identify nine new multiply-imaged systems
producing 22 images in the MUSE data, which were not used in
previous published models.

In the northern part, the MUSE data used in our analysis
is much deeper and we find no discrepancy for the sources in
common with (Caminha et al. 2017a). Vanzella et al. (2020b)
present one source at z = 6.63 from the deep observations, which
was also identified in our muselet catalogue. The deeper data
provide us with additional redshifts (not used in previous pub-
lished models) for 15 systems and 33 multiple images in that
region, including 11 systems newly discovered with MUSE as
faint Lyman-↵ emitters.

Following the submission of this manuscript, Vanzella et al.
(2020a) presented an analysis of the same MACS0416 MUSE
fields. They identify a counter-image for 6 multiply imaged sys-
tems in the north, which were not originally included in our
analysis, and we confirm them in our extracted spectra at low
to medium confidence level (zcon f = 1 � 2). In addition, they
present one additional triply imaged system in the overlap region
between the two MUSE fields, which we add in our catalogues for
completeness as system 100. In comparison with their catalogue
of multiple images, we confirm 16 additional multiply imaged
systems with MUSE redshifts in our analysis, including 7 in the
deep northern part.

Finally, as in Sect. 3.7.1, we cross-check the agreement be-
tween our redshift measurements and the GLASS catalogue from
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(Hoag et al. 2016) for the sources in common, and find no redshift
discrepancies.

3.7.4. MACS1206

Caminha et al. (2017b) presented an analysis of the same MUSE
data taken in the field of the cluster MACS1206 as in our sample.
Their full spectroscopic catalogue is not publicly available but we
have cross-checked the redshifts and multiply-imaged systems
with our own analysis. We recover all of the systems at the same
spectroscopic redshifts as used in their strong-lensing model. In
addition, we identify eight new systems (named 29 to 36) of
two to four images each (total 21 images) in our analysis of the
datacubes. These 21 images are in their large majority Lyman-
↵ emitters, generally di↵use and extended, that were found by
muselet. The redshifts were further confirmed by predictions
from the well-constrained lens model (rmsmodel = 0��.52).

3.7.5. RXJ1347

Caminha et al. (2019a) presented an analysis of early observa-
tions taken in the RXJ1347, restricted to the upper-left quadrant
of the mosaic taken in WFM-NOAO-N. We compare our spec-
troscopic redshifts with the public catalogue available on VizieR,
as well as the constraints presented in their lens model, based
on 8 multiply-imaged systems including 4 with spectroscopic
confirmation (totalling 9 images). All the published sources are
in common with our spectroscopic catalogue and there are no
redshift discrepancies. The full dataset on this cluster gives us a
significant increase in the number of spectroscopic redshifts and
multiple systems: we identify 25 additional systems with a spec-
tropic redshift, producing a total of 119 images. We compared our
sample with the public redshift catalogue from GLASS on this
cluster and did not identify any discrepancies between common
redshifts. We boosted the confidence level for 2 MUSE sources
with matching lines with GLASS observations.

3.7.6. MACS0329

Caminha et al. (2019a) presented an analysis of the same MUSE
data taken in the field of the cluster MACS0329. We compare
our spectroscopic redshifts with the public catalogue available on
VizieR, and identify one source at z = 2.919 with di↵use Lyman-↵
emission which we did not detect in our muselet catalogue. We
confirm from our lensing predictions that it is indeed a multiply
imaged candidate associated with the halo of our muselet source
129 showing the same spectral line. We treat these images as
a multiply-imaged candidate, but their precise location is too
uncertain to be included as multiple images in our lensing model.

In addition, we identify two clear pairs of multiply imaged
Lyman-↵ emitters which we include as strong lensing constraints
(our systems 4 and 7) but which were not used in the strong lens-
ing model from Caminha et al. (2019a). In both cases, one image
from the system was in common between the two spectroscopic
catalogues. We also identify 11 low confidence (zcon f = 1)
Lyman-↵ emitters not present in their catalogue, which either
do not predict or for which we cannot rule out the presence of a
counterimages, as well as a high confidence (zcon f = 3) [O ii]
emitter at z = 0.963.

Fig. 6. Examples of pyplatefit spectral fitting, for two sources in our
catalogues. Top row shows the case of the bright z = 4.03 galaxy in
MACS0940 (Claeyssens et al. 2019) with zcon f = 3 and the bottom
row a MUSELET-selected galaxy at z = 0.337 and zcon f = 2 in the same
cluster field (M364). The left panel gives an overview of the spectrum,
while the middle and right panels zoom in on specific spectral line fits.
The best-fit spectrum and global continuum fit are plotted in red and
blue, respectively.

3.8. Spectral analysis

Due to their di↵erent physical origins, the spectral features iden-
tified in each source as part of the cross-correlation (e.g. K,H
Ca lines in cluster members, nebular emission lines, ISM ab-
sorption lines, Lyman-↵ emission) or through manual redshift
measurement do not provide uniform constraints on the accuracy
and precision of the redshift estimates. In addition, the cross-
correlation carried out by Marz can be systematically o↵, and
the results do not provide us with a reliable error on the redshift
measurement.

Therefore, to properly distinguish between the various red-
shift estimates and get a better estimate on the redshift error, we
make use of the pyplatefit tool developed for the MUSE deep
fields (Bacon et al. in prep.) on the weighted, sky-subtracted 1D
spectra. pyplatefit is a simplified python version of the original
Platefit IDL routines developed by Tremonti et al. (2004) and
Brinchmann et al. (2004) for the SDSS project. It performs a
global continuum fitting of the spectrum, and then fits individ-
ual emission and absorption lines using a Gaussian profile (or
asymmetric Gaussian for the Lyman-↵ line). Multiple redshift es-
timates are measured for each family of spectral features (nebular
emission lines, Balmer absorption lines, Lyman-↵, ..), allowing
for small velocity o↵sets (within 150 km/s, but up to 500 km/s
for Lyman-↵ emission).

The line profile fitting is performed using the lmfit python
module. The best values and errors on the redshift and spectral
line parameters (flux, signal-to-noise ratio, equivalent width) are
computed using a bootstrap technique. Two examples of this
spectral line fitting are presented in Fig. 6.

3.9. Full redshift catalogue

We provide a summary of all spectroscopic measurements for
each cluster, in the form of two tables available online (examples
for the first entries are presented in Tables A.1 and A.2). A main
table gives the relevant information for each source: location,
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redshift, and confidence, as well as photometric measurements,
magnification, and multiple image identification. A companion
table lists the measurements obtained by the pyplatefit spectral
fits for each source.

Figure 7 presents the spectroscopic catalogues overlaid on the
colour HST images of each cluster, showing the spatial distribu-
tion of each redshift category with respect to the MUSE Fields as
well as the region where we expect the multiple images.

Table 4 summarises the redshift measurements both for all
sources and for the high-confidence (zcon f > 1) sources. There
is a clear trend for clusters having shallower MUSE data (e.g.
MACS0329, Bullet) to have a lower fraction of secure redshifts
(zcon f > 1). We present a redshift histogram for all sources in
Fig. 8, which is discussed further in Sect. 5. Fourteen percent
of all redshift measurements from the MUSE datacubes (and
12% of high confidence detections, with zcon f > 1) are sources
purely detected from their line emission with muselet, that is to
say they cannot be securely associated with an HST source from
the photometric catalogues. While the number of such line-only
sources in the final catalogue strongly depends on the depth of
the HST images (which varies from 26-29 AB for a point source
depending on the field / filter), we have identified a few such
sources even at the depth of the HST FF images (⇠ 29 AB). They
correspond to high equivalent width Lyman-↵ emitters, compara-
ble to sources discovered in the MUSE deep fields (Bacon et al.
2017; Hashimoto et al. 2017; Maseda et al. 2018). Low-redshift
line-only sources are typically associated stripped gas and jelly-
fish galaxies in the clusters, or high equivalent width emission
lines from compact galaxies.
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Fig. 7. Location of MUSE spectroscopic redshifts over HST F606W-F814W-F160W colour composites. North is up and east is left. The cyan dashed
lines represent the limits of the MUSE datasets, while the solid white contour highlights the region where strongly-lensed multiple images are
expected. Article number, page 13 of 47
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Cluster Nz zmin–zmax z < zmin zmin < z < zmax zmax < z < 1.5 1.5 < z < 2.9 z > 2.9
A2744 506 (471) 0.280–0.340 28 (28) 158 (153) 115 (113) 29 (23) 176 (154)
A370 572 (546) 0.340–0.410 62 (60) 244 (227) 148 (144) 20 (17) 98 (98)

MACS0257 215 (183) 0.300–0.345 8 (8) 94 (85) 28 (25) 4 (3) 81 (62)
MACS0329 147 (107) 0.430–0.470 18 (14) 68 (55) 20 (16) 4 (4) 37 (18)
MACS0416 523 (421) 0.380–0.420 26 (20) 176 (147) 78 (65) 71 (50) 172 (139)
BULLET 130 (105) 0.250–0.330 20 (19) 63 (55) 26 (15) 4 (2) 17 (14)

MACS0940 216 (175) 0.320–0.355 8 (8) 67 (61) 53 (44) 3 (2) 85 (60)
MACS1206 442 (415) 0.405–0.460 22 (20) 186 (171) 119 (116) 24 (21) 91 (87)

RXJ1347 542 (450) 0.420–0.485 77 (69) 152 (138) 107 (97) 24 (17) 182 (129)
SMACS2031 158 (138) 0.325–0.360 13 (11) 60 (57) 19 (17) 4 (4) 62 (49)
SMACS2131 187 (157) 0.410–0.480 18 (16) 92 (76) 33 (30) 6 (3) 38 (32)
MACS2214 189 (159) 0.480–0.520 21 (17) 81 (71) 34 (32) 8 (2) 45 (37)

Total 3827 (3327) – 321 (290) 1441 (1296) 780 (714) 201 (148) 1084 (879)
Table 4. Summary of all spectroscopic measurements. For each cluster we provide the total number of redshifts measured as well as in separate
redshift bins: in the foreground, in the cluster, and in the background. The cluster redshift limits are defined from the velocity distributions and given
as zmin � zmax. Numbers given in boldface are limited to the sources with high confidence redshifts (zcon f > 1).
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Fig. 7. (continued)
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4. Mass models

In order to interpret the measured spectrophotometric properties
of lensed background sources in a more physical way, we must
first account for (and correct) both the magnification factors and
the general shape distortions that massive cluster cores impart to
the observations. To do this, we generate parametric models of
each cluster’s total mass distribution, using the numerous multiple
images identified in the MUSE catalogues as constraints. In this
section, we describe the procedure we use for this analysis, which
is similar to the process employed by the CATS (Clusters As
Telescopes) team to generate mass models of the FF clusters (e.g.
Richard et al. 2014; Jauzac et al. 2014, 2015, 2016; Lagattuta
et al. 2017; Mahler et al. 2018; Lagattuta et al. 2019) and makes
use of the latest version (v7.1) of the public Lenstool software6

(Kneib et al. 1996; Jullo et al. 2007).
To reduce uncertainty, we use the spatial positions of only

high-confidence multiple-image systems as constraints for a given
model. Specifically, we include systems that are either confirmed
spectroscopically (having at least one image with a spectroscopic
redshift; called gold systems), or bright HST sources without a
spectroscopic redshift, but with an obvious, unambiguous lensing
configuration, similar to the ones reported as silver systems in
previous works. Here, gold and silver are based on the notation
used in previous FF studies (e.g. Lotz et al. 2017). We note that
the vast majority of known systems will have new spectroscopic
redshifts thanks to MUSE, so this limitation does not strongly
bias the final model. In fact, this conservative approach allows us
to reach a su�cient precision such that we can assess additional
multiple images in the spectroscopic catalogues, as discussed in
Sect. 3.6. We also make use of the preliminary mass models and
known HST arcs from references listed in Table 1 as a starting
point for our strong-lensing analysis.

4.1. Model parametrisation

Lenstool uses a Monte Carlo Markov Chain (MCMC) to sample
the posterior probability distribution of the model, expressed as a
function of the likelihood defined in Jullo et al. (2007). In practice,
we minimise the distances in the image plane:

�2 =
X

i, j

�

�

�

�

�
(i, j)

obs
� �(i, j)

pred

�

�

�

�

2

�2
pos

, (3)

with �(i, j)

obs
and �(i, j)

pred
representing the observed and predicted vector

positions of multiple image j in system i, respectively. Further-
more, �pos is a global error on the position of all multiple images,
which we fix at 0��.5. This value corresponds to the typical un-
certainty in reproducing the strongly-lensed images, which is
a↵ected by the presence of mass substructures within the cluster
or along the line of sight (Jullo et al. 2010). The best model found
(which minimises the �2 value) also minimises the global rms
between �(i, j)

obs
and �(i, j)

pred
(herafter rmsmodel).

In order to estimate all the values of �(i, j)

pred
, Lenstool inverts

the lens equation with a parametric potential which we assume
to be a combination of double Pseudo Isothermal Elliptical mass

6 Publicly available at:
https://git-cral.univ-lyon1.fr/lenstool/lenstool,
more details at:
https://projets.lam.fr/projects/lenstool/wiki/

profiles (dPIE, Elíasdóttir et al. 2007; Suyu & Halkola 2010).
dPIE potentials are isothermal profiles which are characterised
by a central velocity dispersion �0 and include a core radius rcore
(producing a flattening of the mass distribution at the centre), and
a cut radius rcut (producing a drop-o↵ of the mass distribution
on large scales). Together with the central position (xc,yc) and
elliptical shape (ellipticity e, angle ✓), dPIE potentials are fully-
defined by 7 parameters.

For each cluster, we include a small number of cluster-scale
dPIE profiles (up to three) to account for the smooth large-scale
components of the mass distribution. Additionally, we assign in-
dividual dPIE potentials to each cluster member, which represent
the galaxy-scale substructure. We fix the cut radius of cluster-
scale mass components to 1 Mpc (e.g. Limousin et al. 2007), as it
is generally unconstrained by strong lensing, but allow the other
parameters to vary freely in the fit.

Cluster members used as galaxy-scale potentials are selected
through the red sequence of elliptical galaxies, which is well-
identified in a colour-magnitude diagram based on the HST pho-
tometry. More details on this selection are provided in, for in-
stance, Richard et al. (2014) for the FF clusters. For the newest
lens models and most recent HST observations, we make use
of the F606W-F814W vs F160W colour-magnitude diagram to
select cluster members down to 0.01 L�, where L� is the charac-
teristic luminosity at the cluster redshift based on the luminosity
function from Lin et al. (2006). As a further refinement to this pro-
cess, we cross-check the selected members with existing redshifts
in our MUSE spectroscopic catalogue.

To reduce the number of free parameters in the model, we
assume that the shape parameters (xc, yc, e, ✓) of the galaxy-scale
potentials follow the shape of their light distribution, and use the
following scaling relations on the dPIE parameters with respect
to their luminosity L:

rcore = 0.15kpc, rcut = r�cut

⇣ L

L�

⌘1/2
, �0 = �

�
0

⇣ L

L�

⌘1/4
(4)

which follow from the Faber & Jackson (1976) relation of el-
liptical galaxies and the assumption of a constant mass-to-light
ratio. The fixed value for rcore is negligible and follows from the
discussion in Limousin et al. (2007).

The mass models are constructed through an iterative process,
using a single cluster-scale dPIE profile at first to fit the most
confident sets of multiply imaged systems. Other systems are
tested and included as additional constraints, and a second or
third cluster-scale dPIE profile is added when it has a significant
e↵ect in reducing rmsmodel. While most galaxy-scale mass compo-
nents follow the general scaling relations presented in Equation
4, we do fit the mass parameters of some individual galaxies
separately, in special cases where we can constrain these values
using additional information outside of the scaling relation. This
is particularly the case for (a) BCGs, which are known not to
follow the usual scaling relations of elliptical galaxies, (b) cluster
members lying very close (<⇠ 5��) to multiple images, which
locally influence their location (and sometimes produce galaxy-
galaxy lens systems), and (c) additional galaxies located slightly
in the foreground or background of the cluster, which produce a
local lensing e↵ect on their surroundings but will not follow the
same scaling relations.

Finally, for the most complex clusters (A370, MACS1206,
RXJ1347) we have tested the addition of an external shear poten-
tial. Typically used when modelling galaxy-galaxy lensed systems
(e.g. Desprez et al. 2018), this potential accounts for an unknown
e↵ect of the large scale mass environment surrounding the cluster,
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in the form of a constant shear �ext at an angle �ext. However
it does not bring any additional mass to the model (see also the
discussions in Mahler et al. 2018 and Lagattuta et al. 2019).

4.2. Results of the strong lensing analysis

In Table 5, we summarise the number of strong-lensing con-
straints (systems and images) which were confirmed by our strong
lensing analysis for each cluster, along with the rms from the best
fit models. The complete list of multiple images and the best-fit
parameters of the mass models are detailed in Appendix B.

Overall, these models are among the most constrained (in
terms of number of independent multiply imaged systems) strong-
lensing cluster cores to date. We stress that this occurs not only
for clusters with deep HST imaging, such as those available in
the FFs, but even clusters in our sample observed with snapshot
HST images are densely constrained; for example, MACS0257
has 25 systems with spectroscopic redshifts, producing 81 total
multiple images over a single 1 arcmin2 MUSE field. This is
entirely dominated by the population of multiply-imaged Lyman-
↵ emitters, which are very faint in HST but are easily revealed by
the MUSE IFU.

Such a high density of constraints allows for a precise mea-
surement of the mass profile, with a typical statistical error of
< 1% (e.g. Jauzac et al. 2014; Caminha et al. 2019b). The im-
provement is typically a factor of ⇠5 with respect to the mod-
els prior to MUSE observations (e.g. Richard et al. 2015). This
has many applications, allowing us for example to test di↵erent
parametrisations of the mass models and line of sight e↵ects
(e.g. Chirivì et al. 2018) to improve the rmsmodel even further
and reduce systematics. Some discussion on these e↵ects were
presented for the clusters Abell 2744 and Abell 370 in Mahler
et al. (2018) and Lagattuta et al. (2019), respectively. One route
to improve the models further is to combine the parametric mass
models with a non-parametric (grid-like) mass distribution using
a perturbative approach (Beauchesne et al. 2020 submitted).

Another application of these very-constrained models is to
make use of the high density of constraints at the centre of the clus-
ter, and probe the inner slope of the mass distribution to test pre-
dictions from ⇤-CDM simulations (Caminha et al. 2019a). Sev-
eral clusters in our sample show so-called ’hyperbolic-umbilic’
lensing configurations (Orban de Xivry & Marshall 2009), which
are rarely seen and provide us with very important constraints in
the cluster core (Richard et al. 2009). Finally, multiply-imaged
systems appearing in the same regions of the cluster but originat-
ing from very di↵erent source plane redshifts are important for
strong-lensing cosmography studies (Jullo et al. 2010; Caminha
et al. 2016a; Acebron et al. 2017).

A full discussion of the 2D mass distribution of individual
clusters is beyond the scope of this paper. However, in Table 5 we
provide the main cluster parameters derived from our lens model
which characterise their lensing power: namely the equivalent
Einstein radius ✓E at z = 4 (defined from the area within the
critical curve �, as ✓E =

�
�/�), and the enclosed projected

mass within this radius M < ✓E. We selected z = 4 as it is
the average DLS/DS (the lensing e�ciency factor, ratio of the
distance between the lens and the source over the distance to the
source) for Lyman-↵ emitters which contribute to the majority of
constraints.

5. Source properties

5.1. Redshift distribution

The complete spectroscopic dataset of the 12 clusters amount to
more than 3200 high-confidence redshifts, consisting of galaxies
either in the foreground, in the cluster itself, or in the background.
Overall, cluster members dominate the redshift distribution; this
is clearly apparent in Table 4, where cluster members account for
⇠40% of the total spectroscopic sample. We display a histogram
of the global redshift distribution combining all clusters in Fig. 8.
The left panel shows the distribution of all and high confidence
redshifts when limited to unique sources, that is to say removing
the additional images of strongly lensed systems. The right panel
shows the distribution of line-only sources (i.e. sources detected
purely from line emission without any HST counterpart).

These histograms reveal a number of important features in
the data, both intrinsic to our sample and unique to the MUSE
instrument. Notably, since all of the clusters are located within a
relatively narrow redshift range, there is a prominent peak around
z = 0.4 representing the cluster overdensities. At the same time,
we see that multiply imaged lensed sources start to represent a sig-
nificant fraction (37%) of all galaxies at z > 1.8, as evidenced by
the increasing discrepancy between the “all” (grey) and “unique”
(purple) distributions in the left panel. Furthermore, the MUSE
redshift desert (1.5< z <2.9), a region where no strong emission
emission lines ([O ii], Lyman-↵) are present in the MUSE wave-
length range, is also clearly visible, with a significant deficit of
redshifts (especially for line-only sources) in those bins. Finally,
the redshift histogram at z > 2.9 is dominated by the population
of Lyman�↵ emitters, which are more easily detected between
sky lines. This produces small gaps in the redshift distribution at
wavelengths where the sky is brighter, in particular at z ⇠ 4.6 and
z > 5.8.

Compared to the total redshift histograms, individual clusters
tend to show more prominent peaks at specific redshifts. This
is a known e↵ect of galaxy clustering in the small area probed
behind lensing clusters (e.g. Kneib et al. 2004). Specific group-
like structures are seen at z ⇠ 4 behind Abell 2744 (Mahler et al.
2018) and z ⇠ 1 behind Abell 370 (Lagattuta et al. 2019).

5.2. Kinematics of the cluster cores

The high velocities of galaxies in cluster cores appear clearly in
the redshift distribution when zooming-in around the systemic
cluster redshift (Fig. 9). The shape of the distribution generally
follows a single normal distribution, with the exception of Abell
2744 showing a clear bimodal distribution. For that particular
cluster, Mahler et al. (2018) demonstrated that the two velocity
components seen in the inner 400 kpc radius persist out to much
larger distances, as they are associated (and in good agreement)
with sparser spectroscopic data covering > 1 Mpc scales (Owers
et al. 2011).

Although a full analysis of the cluster kinematics is clearly
limited by the spatial coverage of MUSE-only spectroscopy in
the cluster core, the large number of cluster redshifts measured
in the very central core (R < 300 kpc) still provides insight into
the overall velocity dispersion in the di↵erent cluster components
seen in the distribution. We fit either 1 or 2 Gaussian components
per cluster to the velocity distribution and estimate the global
velocity dispersion �dynamics as the quadratic sum of their �. We
independently estimate a global velocity dispersion �model from
our strong lensing model, by taking the quadratic sum of the �0
parameters in the cluster-scale dPIE components. We include a
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Cluster Nsys Nimg rmsmodel ✓E (z = 4) M(✓ < ✓E(z = 4)) �model �dynamics

[��] [��] [1014 M�] [km s�1] [km s�1]
A2744 29 (29) 83 (83) 0.67 23.9 0.62±0.04 1394±37 1357±138
A370 45 (39) 137 (122) 0.78 39.5 2.53±0.03 1976±50 1789±109

MACS0257 25 (25) 81 (78) 0.78 28.1 1.10±0.02 1487±30 1633±164
MACS0329 9 (8) 24 (21) 0.53 29.9 1.56±0.08 1621±68 1231±130
MACS0416 71 (71) 198 (198) 0.58 29.9 1.05±0.04 1559±25 1277±93

Bullet 15 (5) 40 (15) 0.39 25.8 0.73±0.02 1601±90 1283±273
MACS0940 7 (7) 22 (22) 0.23 10.9 0.17±0.01 859±291 856±192
MACS1206 37 (36) 113 (110) 0.52 31.5 1.76±0.06 1603±69 1842±184

RXJ1347 36 (35) 121 (119) 0.84 38.6 2.75±0.02 1684±48 1097±121
SMACS2031 13 (13) 46 (45) 0.33 26.1 0.76±0.05 1683±24 1531±210
SMACS2131 10 (10) 28 (29) 0.79 24.4 1.08±0.05 1270±40 1378±408
MACS2214 15 (15) 46 (46) 0.41 22.5 0.99±0.02 1578±60 1359±224

Total 312 (293) 939 (888) – – – – –
Table 5. Global cluster properties measured from our strong lensing mass model. From left to right: number of multiply-imaged systems, total
number of multiple images, global rms of the model, Einstein radius at z = 4, total enclosed mass within the Einstein radius, global velocity
dispersion measured from the lens model or the cluster dynamics. Numbers in boldface are confirmed with spectroscopy

Fig. 8. Global redshift distribution of MUSE sources in the lensing cluster fields. Left panel: comparison between the overall distribution and sources
with high confidence redshifts (zcon f = 2, 3), the latter before and after (’unique’) accounting for image multiplicity. Right panel: comparison
between the overall distribution and the line-only sources (pure line emitters without any HST counterpart, see Sect. 3.9).

1.3⇥ correction factor between the line-of-sight velocity disper-
sion and the dPIE �0 parameters, as discussed in Elíasdóttir et al.
(2007) for the typical values of core and cut radii in our cluster
potentials.

Figure 9 (right panel) directly compares the two velocity dis-
persion estimators for the 12 clusters. Taken at face value, we
find that the clusters span a large range in �, but there is a gen-
erally good agreement between the two estimators for most of
the clusters. This shows that despite the strong di↵erences in the
dynamical state of the clusters, the mass components included
in our mass models account for a similar amount of mass as
seen in the cluster velocity distribution, although we cannot di-
rectly associate between the large-scale clumps of the lens model
and the velocity components. We observe a large dispersion on
�dynamics, which is certainly due to the limited coverage of the
velocity measurements and line-of-sight projection e↵ects due to
the overall geometry of the cluster. Moreover, clusters showing
very high �dynamics (close to ⇠2000 km/s, as for Abell 370 and
MACS1206) are most likely formed of multiple lower � com-
ponents which we cannot isolate individually. RXJ1347 is the
most discrepant point in this diagram, with �dynamics ⇠ 1100 km/s
despite it having the largest mass of the sample within its Ein-
stein radius. This could be explained if multiple cluster structures

are present with a low velocity di↵erence, enhancing its lensing
power while maintaining a low �dynamics. Regardless, we find an
average ratio < �dynamics/�model >=0.92±0.14. Even though the
cluster dynamics only probe the inner regions (< 200 kpc), we
do not see a significant under- or overestimation of the global
velocity dispersion in the velocity measurements.

5.3. Magnification distribution and survey volume at high
redshift

One of the direct outputs of the mass models is an estimate of
the magnification factor at a given source redshift and image
position. These values are crucial in order to correct absolute
physical measurements of lensed sources, such as the stellar
mass, luminosity, and star-formation rate, etc. We include this
estimated magnification µ at the central location of each source
in the spectroscopic catalogue (Table A.1). These values are
generally well-constrained within the multiply imaged regions,
but tend to be overestimated in the vicinity of the critical lines
(typically µ > 25), where the emergence of lensed pairs and the
resolved sources limit very strong magnification factors.

We present the magnification distribution of the full set of
lensed images in Fig.10, where we count the magnification of
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Fig. 9. (Left panel) Velocity distribution of cluster members for each of the 12 fields. The red curves shows the best fit Gaussian model of the
distribution (2 Gaussian components in Abell 2744). (Right panel) Comparison between the total velocity dispersion from the dPIE profiles in the
mass model and the total velocity dispersion from the velocity distribution. The square symbols mark the three clusters with only partial MUSE
coverage in the cluster cores.
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Fig. 10. Magnification distribution for all background sources. We over-
lay a theoretical µ�2 relation to guide the eye. We observe a significant
drop in the number of sources at low magnifications (µ < 1.5), due to
the limits set by the FoV of the MUSE observations, and at very high
magnifications (µ > 25) due to the very small statistics and possibly the
resolved nature of Lyman-↵ emitters.

each observed image individually (i.e., multiply-imaged systems
are not combined into a single entry). The minimum magnifica-
tion is set by the limits of the MUSE coverage in each cluster,
but is typically µ ⇠ 1.5 � 2. The distribution N(µ) at µ > 2 fol-
lows a clear power-law, with an exponent µ�2.02±0.09. This value is
very close to the theoretical prediction of optical depth for strong
lensing magnification, � � µ�2 (Blandford & Narayan 1986) in
the case of smooth mass distributions like the ones used in our
modelling. This shows that our detection process of MUSE lensed
sources is not strongly a↵ected and missing additional sources at
very high magnifications.

Another important measurement we derive from the lens
model is the equivalent source-plane area covered by the MUSE
observations. This di↵ers from the image-plane area (i.e., the
MUSE footprint) due to the strong lensing e↵ect, with the ef-

fective source-plane area reduced by the same amount as the
magnification factor; unsurprisingly this also diminishes the as-
sociated survey volume behind the cluster. Figure 11 presents
the source-plane area for each cluster at a typical source redshift
z = 4, with the colourscale representing the greatest magnifica-
tion factor at a given source position (recall that sources lying
within the multiply-imaged region will have more than one mag-
nification solution). In the figure, the strongly lensed region itself
appears in the form of the caustic lines in the source plane.

Compared to the total observed area of ⇠ 23.5 arcmin2 on sky
covered with MUSE, the total e↵ective area covered in the source
plane at high redshift is 4 arcmin2, a factor 6⇥ smaller. From these
source plane areas we compute the e↵ective volume covered at
source redshifts 2.9 < z < 6.7 when detecting lensed Lyman-↵
emitters, as a function of lensing magnification. This is important
knowledge when probing the luminosity function of Lyman-↵
emitters behind clusters (Bina et al. 2016; de La Vieuville et al.
2019) compared to blank fields (Drake et al. 2017; Herenz et al.
2019). We stress that there are strong cluster-to-cluster variations
in the volume surveyed depending on the geometry of the caus-
tics and the MUSE coverage, with a maximum volume ranging
between 600 and 10000 comoving Mpc3 in individual clusters
at any magnification. While a full volume computation would
require more precise completeness measurements accounting for
spatial variations of exposure time and the evolution of the noise
as a function of wavelength, these variations can easily explain
the cluster-to-cluster di↵erences in the observed number counts
of LAEs, as found by de La Vieuville et al. (2019).

5.4. Resolved properties of high redshift galaxies

Despite the e↵ective surface reduction in the source plane, one of
the strong benefits from the magnification is to increase the ap-
parent size of lensed galaxies, allowing us to reach much smaller
intrinsic scales. Combined with MUSE integral field spectroscopy,
this magnification gives access to resolved spectral properties in
particular from the nebular line emission. Some of the brightest
and most extended arcs at 0.5 < z < 1.5 in the present sample
have been studied in Patrício et al. (2018) to measure the detailed
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Fig. 11. (Left panel) Source plane coverage of each cluster at z = 4, as a function of the strong lensing magnification of the most magnified image.
The black square shows a 1 arcmin2 for scale. (Right panel) E↵ective volume surveyed at 2.9 < z < 6.7 with MUSE for Lyman-↵ emitters, as a
function of the magnification of the brightest image. Presented are individual volumes behind each cluster and the total over all fields.

gas kinematics at sub-kpc scales, in relation with the presence
of star-forming clumps and significant resolved metallicity gra-
dients as a function of radius (Patrício et al. 2019). These bright
extended arcs are rare cases of very strong magnification in typi-
cal L� galaxies. But the measurement of resolved kinematics can
be pushed to fainter masses / luminosities and larger samples to
study the Tully-Fisher relation and morpho-kinematics of lensed
sources reconstructed in the source plane. This allows spatially
resolved analyses which are complementary to blank field studies,
the latter being more strongly limited by the spatial resolution
(Contini et al. 2016; Girard et al. 2020, Abril-Melgarejo et al.
2020 submitted).

At higher redshifts (z > 2.9) IFU observations have now estab-
lished that the Lyman-↵ emission of distant galaxies is typically
more spatially extended than the stellar UV continuum, illuminat-
ing the surrounding circumgalactic medium (Wisotzki et al. 2016;
Leclercq et al. 2017). The origin of this Lyman-↵ emission is
complex, and only the brightest Lyman-↵ haloes are su�ciently
extended to allow spatially resolved analyses in the absence of
any lensing e↵ect (Erb et al. 2018; Leclercq et al. 2020) and test
predictions from simulations.

MUSE observations on lensing clusters o↵er the power to
identify extended gas around high redshift galaxies (once mag-
nified), allowing detailed studies of the spectral line properties
within multiple regions, in particular through bright Lyman-↵ ex-
tended haloes (Patrício et al. 2016; Smit et al. 2017; Caminha et al.
2016b; Vanzella et al. 2017; Claeyssens et al. 2019). Figure 12
shows a very clear example taken from our sample of extended
emission detected over the z = 4.086 source originally identified
by Cohen & Kneib (2002) in RXJ1347. This galaxy appears as
a very compact source in the HST image (FWHM<0��.3, limited
by the PSF), while the Lyman-↵ emission reaches an extension
of 13�� in the form of an arc. The critical line at z = 4.086 strad-
dles the arc at the location of the UV source, which appears as a
bright H ii knot coincidentally located over the caustic line in the
source plane. This example illustrates the capability of MUSE
observations to clearly disentangle between stellar and nebular
emission at these high redshifts. We identified 2-3 such magnified
(spanning >5��) Lyman-↵ emitters per cluster, for which we will
be able to retrieve detailed physical properties at scales better
than typically ⇠1 kpc (Claeyssens et al. in prep.).

Fig. 12. Example of very extended Lyman-↵ emitter in RXJ1347 (system
25), at z = 4.086. Left panel shows the HST colour image and the
right panel the MUSE NB image around the Lyman-↵ emission. White
dashed contours of the NB are overlayed on HST. The red curve shows
the critical line at this redshift, which crosses the arc-shaped Lyman-↵
emission at the location of a point-like source in HST.

6. Summary and conclusion

We have presented a spectroscopic survey of MUSE/VLT obser-
vations towards 12 massive clusters selected from the MACS,
CLASH, and FF samples. The data represent ⇠23 arcmin2 on sky
as single pointings or mosaics, with an e↵ective exposure time
ranging between 2 and 15 hrs and a grand total of > 125 hrs.

Thanks to improvements in the data reduction and the tools
developed for source detection and inspection in the datacubes,
our final spectroscopic catalogue presents > 3200 spectroscopic
redshifts with high confidence (zcon f = 2 or 3). Improvements
include careful self-calibration and specific masking to remove
instrumental systematics and other artefacts in the datacube, a
better estimate of the noise properties, and the establishment of a
clear process for spectral analysis.

Deep (> 8 hrs per pointing) MUSE observations reveal a very
high density of faint lensed LAEs, which dominate the popula-
tion of background galaxies with spectroscopic redshifts. A very
significant fraction of high-redshift galaxies are multiply-imaged
systems, which we use to precisely constrain mass models in the
cluster cores. The number of strong lensing constraints in a single
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cluster, reaching 70 systems producing 189 multiple images in
the case of MACS0416, and the fraction of spectroscopically
confirmed images (> 90% in the models used in our analysis) are
among the highest in any known cluster including the FFs. These
parametric mass models are fully included in our redshift assess-
ment process to help confirm or reject some multiple images.

Based on our cluster mass models, we assess the source plane
survey area at high redshift (z > 3) and find that the e↵ective
surface area is ⇠ 6 arcmin2, a factor of 6 smaller than in the image
plane due to the lensing magnification. This shows that the num-
ber density of LAEs is very high at the low luminosities probed
through lensing magnification. The magnification distribution
N(µ) is compatible with the theoretical predictions in the very
strong magnification regime (2< µ < 25), showing that our detec-
tion process for lensed sources is not missing additional sources
in the high magnification regime. We note that, in the area covered
by MUSE observations, multiple images dominate the detected
sources at z > 1.8, while the fraction of multiple images is much
lower at z < 1.5 (Fig. 8). This di↵erence is related to the magni-
fication bias (Broadhurst et al. 1995), which a↵ects the source
populations di↵erently depending on the redshift and therefore
intrinsic luminosity. The redshift range 1.8 < z < 6.7 is therefore
ideal to identify a large number of multiply imaged sources and
makes MUSE very e�cient for this purpose at 3 < z < 6.7. The
future BlueMUSE instrument (Richard et al. 2019) will comple-
ment this redshift range by targetting LAEs at 1.9 < z < 4, where
the density of multiply-imaged LAEs is expected to be very high.

We make the results of this analysis publicly available in the
form of a first data release7, including the reduced datacubes, spec-
trophotometric catalogues, extracted spectra, and mass models.
Additional MUSE observations of lensing clusters taken under
the GTO programme and archival observations (including lower
redshift clusters such as Abell 1689, 2390 and 2667) will be in-
spected in a similar manner and their data released in subsequent
catalogues. Overall, this very rich dataset has a strong legacy
value, allowing for a large variety of statistical studies from clus-
ter physics to very high redshift galaxies. The sample of magni-
fied Lyman-↵ emitters will be particularly suitable for follow-ups
at longer wavelengths with the James Webb Space Telescope
(JWST) and the Atacama Large Millimeter/submillimeter Array
(ALMA) to better constrain the resolved star formation and clump
properties through ISM diagnostics.
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Appendix B: Mass model parameters and multiple

images

We present for all new mass models the best fit parameters from
Lenstool in Table B.1 and the list of constraints used in Tables
B.2 to B.10. Figure B.1 mark these multiply imaged systems over
the HST colour image in each cluster. A full description of the
Abell 2744 and Abell 370 mass models has been provided in
Mahler et al. (2018) and Lagattuta et al. (2019) respectively, and
they were released as v4 of the Clusters As Telescopes (CATs) in
the Frontier Field mass models8. The new MACS0416 model is
very similar to v4 of the CATS model available on the same page.

8 Available at https://archive.stsci.edu/prepds/frontier/lensmodels/
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Potential �R.A. �Dec. e ✓ rcore rcut �

[��] [��] [deg] [kpc] [kpc] [km s�1]
MACS0257

DM1 �2.1+0.3
�0.2 1.8+0.3

�0.2 0.59+0.02
�0.02 200.9+1.1

�1.2 62+2
�2 1014+145

�79 877+17
�16

DM2 8.5+5.0
�2.4 �8.4+0.8

�2.6 0.87+0.03
�0.04 150.1+2.1

�0.8 189+6
�12 1093+111

�174 733+15
�22

GAL1 [�14.1] [15.1] 0.39+0.13
�0.14 6.8+35.7

�34.5 [0] 88+5
�10 184+6

�5
GAL2 [�10.6] [17.6] [0.50] 30.6+8.2

�12.5 [0] [40] 171+22
�16

GAL3 [12.2] [19.6] 0.17+0.09
�0.11 55.5+9.6

�7.0 [0] 145+10
�31 322+8

�8
GAL4 [�0.2] [0.0] [0.46] [�9.6] [0] 148+41

�27 349+3
�1

L� galaxy [0.15] 51+4
�3 154+3

�2

MACS0329
DM1 0.4+0.1

�0.2 �0.4+0.2
�0.1 0.16+0.02

�0.01 64.7+4.1
�2.1 55+3

�4 [1000] 959+14
�17

DM2 43.2+1.5
�0.7 17.8+1.2

�1.5 [0.30] 73.1+5.0
�4.4 7+10

�25 [1000] 552+30
�40

DM3 40.6+2.2
�1.0 67.9+2.1

�1.1 [0.30] 50.6+3.0
�2.5 [25] [1000] 573+40

�22
GAL1 [0.0] [0.0] [0.19] [�73.6] [0] [98] 281+15

�30
GAL2 [�12.7] [�39.9] [0.14] [56.9] [0] [41] 218+4

�4
L� galaxy [0.15] [45] 159+4

�4

MACS0416
DM1 �2.9+0.3

�0.3 1.4+0.3
�0.2 0.78+0.01

�0.01 142.1+0.4
�0.4 59+2

�2 [1000] 731+10
�11

DM2 22.6+0.3
�0.2 �42.4+0.4

�0.6 0.69+0.01
�0.01 127.1+0.2

�0.3 92+2
�3 [1000] 940+12

�11
GAL1 [31.8] [�65.5] [0.04] [�40.4] [0] [62] 137+10

�11
GAL2 �37.2+0.6

�0.8 7.8+1.3
�1.1 0.82+0.03

�0.03 118.5+3.9
�3.8 [25] [200] 252+10

�7
L� galaxy [0.15] 36+3

�2 137+2
�2

Bullet Cluster
DM1 4.8+0.2

�0.1 1.2+0.5
�0.5 0.68+0.03

�0.03 79.5+0.2
�0.7 138+8

�9 [1000] 787+19
�25

DM2 29.9+0.0
�0.2 26.3+0.4

�0.5 0.64+0.02
�0.02 55.8+0.6

�0.9 168+4
�4 [1000] 1004+28

�21
DM3 183.8+0.4

�0.4 49.1+0.2
�0.2 0.42+0.04

�0.03 11.8+1.2
�0.7 78+3

�5 [1000] 885+23
�20

GAL1 [0.0] [0.0] [0.26] [43.5] [0] [150] 268+9
�13

GAL2 [24.0] [29.1] [0.20] [37.4] [0] [112] 118+12
�10

GAL3 [51.9] [48.9] [0.13] [9.9] [0] [60] 164+2
�2

GAL4 [5.2] [23.0] 0.16+0.02
�0.03 �77.1+10.0

�10.3 [0] 73+10
�9 73+5

�6
L� galaxy [0.15] 25+3

�2 165+2
�3

MACS0940
DM1 0.6+0.8

�0.7 0.6+1.4
�0.2 0.46+0.19

�0.04 23.5+2.0
�1.2 31+79

�8 1386+565
�70 496+223

�42
GAL1 [�0.1] [0.1] 0.37+0.09

�0.06 [�7.7] [0] [52] 436+15
�30

GAL2 [�11.8] [3.1] 0.66+0.07
�0.29 5.9+19.9

�20.9 [0] [17] 195+17
�14

GAL3 [5.9] [�5.7] [0.00] �5.7+87.0
�34.1 [0] 68+34

�24 80+6
�24

L� galaxy [0.15] 62+62
�94 162+28

�7

MACS1206
DM1 �0.1+0.0

�0.0 0.7+0.0
�0.0 0.63+0.01

�0.01 19.9+0.2
�0.1 44+0

�1 [1000] 888+7
�6

DM2 9.5+0.5
�0.2 5.7+0.4

�0.3 0.70+0.02
�0.03 114.7+0.7

�0.5 94+3
�3 [1000] 575+6

�9
DM3 �32.5+0.9

�1.0 �9.4+0.2
�0.2 0.40+0.02

�0.02 �15.5+2.0
�1.8 109+3

�3 [1000] 592+8
�9

GAL1 [�0.1] [0.0] [0.71] [14.4] 1+0
�1 20+1

�1 355+11
�6

GAL2 [35.8] [16.1] [0.23] 133.8+69.7
�47.6 [0] 4+1

�1 275+18
�11

� 0.10+0.01
�0.01 101.4+0.4

�0.5
L� galaxy 34+5

�1 198+5
�6

Table B.1. Best fit model parameters for the mass distribution in each cluster. From left to right: mass component, position relative to cluster centre
(�R.A. and �Dec.), dPIE shape (ellipticity and orientation), core and cut radii, velocity dispersion. The final row is the generic galaxy mass at the
characteristic luminosity L�, which is scaled to match each of cluster member galaxies. Parameters in square brackets are fixed a priori in the model.
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Potential �R.A. �Dec. e ✓ rcore rcut �

[arcsec] [arcsec] [deg] [kpc] [kpc] [km s�1]
RXJ1347

DM1 0.4+0.1
�0.1 5.1+0.4

�0.2 0.76+0.02
�0.02 111.8+0.5

�0.7 37+1
�1 [1000] 638+24

�24
DM2 �13.6+0.2

�0.1 �4.5+0.2
�0.4 0.78+0.00

�0.01 121.4+0.2
�0.1 78+2

�2 [1000] 850+8
�4

DM3 2.0+0.4
�0.2 0.3+0.3

�0.3 0.43+0.03
�0.02 60.4+1.9

�1.8 67+2
�2 [1000] 739+23

�28
GAL1 [0.0] [�0.0] [0.23] [�86.9] [0] 84+13

�13 354+7
�5

GAL2 [�17.8] [�2.1] [0.30] [�64.1] [0] 94+6
�4 364+2

�3
GAL3 [15.5] [19.6] [0.06] [14.2] [0] 88+31

�19 109+10
�7

� 64.4+0.4
�0.4

L� galaxy [0.15] 81+9
�9 135+3

�4

SMACS2031
DM1 0.4+0.1

�0.1 �0.7+0.1
�0.1 0.31+0.02

�0.02 4.4+1.0
�1.1 29+1

�1 [1000] 624+12
�11

DM2 61.2+0.4
�0.5 25.3+0.4

�0.3 0.46+0.05
�0.04 6.4+2.1

�3.9 112+8
�7 [1000] 1037+20

�19
GAL1 [0.1] [�0.1] [0.09] [�0.4] [0] 128+12

�46 242+3
�4

L� galaxy [0.15] 9+2
�1 161+19

�9

SMACS2131
DM1 �3.2+0.4

�0.2 3.2+0.1
�0.3 0.66+0.01

�0.01 155.2+0.2
�0.3 84+1

�1 [1000] 866+15
�5

DM2 21.2+0.9
�0.3 [17.0] 0.53+0.02

�0.02 82.7+6.4
�6.9 95+14

�6 [1000] 452+44
�12

GAL1 [�0.0] [0.0] [0.11] 59.0+1.4
�1.3 [0] 155+3

�14 399+0
�1

GAL2 [6.7] [�2.2] [0.76] 7.2+9.7
�6.4 [0] 96+8

�17 93+18
�12

L� galaxy [0.15] 93+6
�21 202+4

�1

MACS2214
DM1 �1.2+0.1

�0.2 0.7+0.1
�0.1 0.55+0.01

�0.01 147.5+0.7
�0.8 38+1

�1 [1000] 903+15
�18

DM2 �20.8+0.2
�0.2 17.2+0.3

�0.2 0.70+0.06
�0.05 112.0+3.2

�3.5 20+8
�5 [1000] 299+11

�34
DM3 20.8+3.9

�4.9 �22.8+2.0
�1.6 0.92+0.05

�0.03 22.6+1.7
�2.0 186+11

�13 [1000] 753+42
�41

GAL1 [0.0] [0.0] [0.20] 151.1+34.0
�45.5 4+14

�3 9+16
�12 179+61

�28
GAL2 [8.2] [18.8] 0.48+0.07

�0.04 [0.0] [0] 81+2
�3 169+5

�9
GAL3 [19.9] [2.0] 0.42+0.06

�0.35 89.2+31.5
�53.1 [0] 23+42

�8 73+8
�5

L� galaxy [0.15] 46+3
0 111+2

�3
Table B.1. (continued).
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Fig. B.1. Overview of all multiply-imaged systems used in the strong-lensing model of MACS0257. The cyan dashed line highlights the limits of
the MUSE observations. The white line represents the limit of the region where we expect multiples images. The red line delineates the critical line
for a source at z = 4.

Article number, page 31 of 47



A&A proofs: manuscript no. ms

Fig. B.1. (continued) Same figure for MACS0329.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for MACS0416.
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Fig. B.1. Same as Fig. B.1 for the Bullet Cluster.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for MACS0940.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for MACS1206.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for RXJ1347.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for SMACS2031.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for SMACS2131.
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Fig. B.1. (continued) Same figure for MACS2214.
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ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 02:57:41.84 �22:09:07.78 4.69
1.2 02:57:41.14 �22:08:55.06 4.69
1.3 02:57:40.65 �22:09:02.51 4.69
1.4 02:57:41.28 �22:09:12.14 4.69
1.5 02:57:40.58 �22:09:53.75 4.69
2.1 02:57:41.70 �22:08:55.93 3.22
2.2 02:57:42.22 �22:09:01.45 3.22
2.3 02:57:42.01 �22:09:03.35 3.22
2.4 02:57:40.67 �22:09:08.42 3.22
2.5 02:57:41.02 �22:09:13.12 3.22
3.1 02:57:41.60 �22:08:54.63 3.85
3.2 02:57:42.26 �22:09:02.79 3.85
3.3 02:57:42.04 �22:09:03.80 3.85
3.4 02:57:40.59 �22:09:06.97 3.85
3.5 02:57:41.07 �22:09:13.62 3.85
4.1 02:57:42.20 �22:09:11.27 1.1690
4.2 02:57:41.66 �22:08:58.31 1.1690
4.3 02:57:40.68 �22:09:13.19 1.1690
4.4 02:57:41.35 �22:09:40.82 1.1690
5.1 02:57:41.93 �22:08:52.85 6.609
5.2 02:57:41.00 �22:09:13.89 6.609
5.3 02:57:42.56 �22:09:02.04 6.609
5.4 02:57:40.51 �22:09:08.11 6.609
6.1 02:57:40.63 �22:09:27.31 2.424
6.2 02:57:40.94 �22:09:21.98 2.424
6.3 02:57:41.70 �22:08:37.86 2.424
7.1 02:57:39.43 �22:09:25.85 4.69
7.2 02:57:39.97 �22:09:35.87 4.69
8.1 02:57:39.12 �22:09:23.93 6.080
8.2 02:57:39.80 �22:09:38.90 6.080
8.3 02:57:42.10 �22:09:21.02 6.080
9.1 02:57:42.54 �22:09:34.09 1.157
9.2 02:57:42.96 �22:09:16.84 1.157
9.3 02:57:42.75 �22:09:04.58 1.157
10.1 02:57:40.08 �22:09:18.37 1.169
10.2 02:57:41.91 �22:09:23.23 1.169
10.3 02:57:41.36 �22:08:50.94 1.169
11.1 02:57:40.00 �22:09:39.21 3.01
11.2 02:57:41.99 �22:09:19.72 3.01
11.3 02:57:39.17 �22:09:17.02 3.01
12.1 02:57:39.43 �22:09:13.13 3.807
12.2 02:57:40.72 �22:09:44.42 3.807
12.3 02:57:42.59 �22:09:20.14 3.807
13.1 02:57:41.42 �22:09:25.43 3.9545
13.2 02:57:41.77 �22:09:31.50 3.9545
14.1 02:57:42.33 �22:09:18.32 4.030
14.2 02:57:40.31 �22:09:44.13 4.030
14.3 02:57:39.22 �22:09:09.52 4.030
15.1 02:57:39.72 �22:09:01.01 6.467
15.2 02:57:42.73 �22:09:12.33 6.467
16.1 02:57:41.50 �22:09:44.09 6.225
16.2 02:57:39.60 �22:09:19.20 6.225
16.3 02:57:42.78 �22:09:25.64 6.225
17.1 02:57:43.16 �22:09:28.32 6.066
17.2 02:57:40.19 �22:09:16.17 6.066
17.3 02:57:42.50 �22:09:43.96 6.066
18.1 02:57:41.57 �22:09:18.13 5.277
18.2 02:57:41.72 �22:09:18.32 5.277
18.3 02:57:39.69 �22:09:40.47 5.277
18.4 02:57:38.87 �22:09:11.93 5.277

19.1 02:57:40.08 �22:09:16.65 3.223
19.2 02:57:42.18 �22:09:41.76 3.223
19.3 02:57:42.88 �22:09:26.79 3.223
20.1 02:57:40.25 �22:09:11.22 3.246
20.2 02:57:42.94 �22:09:11.99 3.246
20.3 02:57:41.91 �22:09:48.63 3.246
20.4 02:57:41.99 �22:08:49.57 3.246
21.1 02:57:41.54 �22:08:50.35 4.685
21.2 02:57:40.01 �22:08:58.30 4.685
21.3 02:57:42.54 �22:09:09.24 4.685
22.1 02:57:40.42 �22:09:10.47 5.32295
22.2 02:57:42.90 �22:09:06.61 5.32295
22.3 02:57:42.14 �22:08:51.40 5.32295
23.1 02:57:41.33 �22:09:27.77 5.557
23.2 02:57:41.41 �22:09:32.43 5.557
24.1 02:57:39.17 �22:09:16.02 4.69
24.2 02:57:42.37 �22:09:20.51 4.69
24.3 02:57:40.25 �22:09:42.65 4.69
24.4 02:57:41.07 �22:08:42.03 4.69
25.1 02:57:42.07 �22:09:26.07 4.4633
25.2 02:57:41.26 �22:09:20.27 4.4633

Table B.2. List of multiply imaged systems used as constraints in the
MACS0257 mass model. From left to right: identification number for the
multiple image, sky coordinates, redshift constraints from spectroscopy.
Redshifts with error bars are not constrained with spectroscopy and are
predictions from our lens model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 03:29:40.17 �02:11:45.71 6.18
1.2 03:29:40.07 �02:11:51.71 6.18
1.3 03:29:41.24 �02:12:04.66 6.18
1.4 03:29:43.16 �02:11:17.36 6.18
2.1 03:29:41.06 �02:11:28.82 2.14
2.2 03:29:39.62 �02:12:00.66 2.14
2.3 03:29:42.17 �02:11:25.61 2.14
2.4 03:29:42.33 �02:11:54.46 2.14
3.1 03:29:40.18 �02:11:26.56 2.42±0.08
3.2 03:29:39.04 �02:11:49.43 ”
3.3 03:29:41.26 �02:11:15.16 ”
4.1 03:29:42.38 �02:11:37.64 3.795
4.2 03:29:41.80 �02:11:42.15 3.795
5.1 03:29:41.90 �02:11:47.15 4.575
5.2 03:29:42.28 �02:11:48.93 4.575
6.1 03:29:42.14 �02:12:29.85 5.661
6.2 03:29:42.65 �02:12:26.15 5.661
6.3 03:29:42.52 �02:12:27.80 5.661
7.1 03:29:42.20 �02:11:23.44 6.0112
7.2 03:29:42.74 �02:11:47.14 6.0112
8.1 03:29:42.11 �02:11:51.07 3.8546
8.2 03:29:41.91 �02:11:49.19 3.8546
9.1 03:29:43.48 �02:11:28.86 6.0261
9.2 03:29:40.85 �02:11:40.35 6.0261

Table B.3. Same as Table B.2 for the MACS0329 mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 04:16:09.78 �24:03:41.73 1.8960
1.2 04:16:10.43 �24:03:48.75 1.8960
1.3 04:16:11.36 �24:04:07.21 1.8960
2.1 04:16:09.88 �24:03:42.77 1.8925
2.2 04:16:10.32 �24:03:46.93 1.8925
2.3 04:16:11.39 �24:04:07.86 1.8925
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3.1 04:16:07.39 �24:04:01.62 1.9885
3.2 04:16:08.46 �24:04:15.53 1.9885
3.3 04:16:10.04 �24:04:32.56 1.9885
4.1 04:16:07.40 �24:04:02.01 1.9885
4.2 04:16:08.44 �24:04:15.53 1.9885
4.3 04:16:10.05 �24:04:33.08 1.9885
5.1 04:16:07.77 �24:04:06.28 2.0970
5.2 04:16:07.84 �24:04:07.21 2.0970
5.3 04:16:08.04 �24:04:10.01 2.0970
5.4 04:16:10.45 �24:04:37.04 2.0970
7.1 04:16:09.55 �24:03:47.13 2.0854
7.2 04:16:09.75 �24:03:48.82 2.0854
7.3 04:16:11.31 �24:04:15.99 2.0854
10.1 04:16:06.24 �24:04:37.76 2.2982
10.2 04:16:06.83 �24:04:47.12 2.2982
10.3 04:16:08.81 �24:05:02.04 2.2982
11.1 04:16:09.41 �24:04:13.32 1.0060
11.2 04:16:09.20 �24:04:11.11 1.0060
11.3 04:16:08.22 �24:03:57.66 1.0060
12.1 04:16:09.18 �24:04:25.31 1.9530
12.2 04:16:09.04 �24:04:23.86 1.9530
12.3 04:16:06.99 �24:04:00.27 1.9530
13.1 04:16:06.62 �24:04:22.03 3.2226
13.2 04:16:07.71 �24:04:30.61 3.2226
13.3 04:16:09.68 �24:04:53.56 3.2226
14.1 04:16:06.30 �24:04:27.62 1.6350
14.2 04:16:07.45 �24:04:44.26 1.6350
14.3 04:16:08.60 �24:04:52.78 1.6350
15.1 04:16:06.45 �24:04:32.68 2.3340
15.2 04:16:07.07 �24:04:42.90 2.3340
15.3 04:16:09.17 �24:04:58.77 2.3340
16.1 04:16:05.77 �24:04:51.22 1.9644
16.2 04:16:06.80 �24:05:04.35 1.9644
16.3 04:16:07.58 �24:05:08.77 1.9644
17.1 04:16:07.17 �24:05:10.91 2.2181
17.2 04:16:06.87 �24:05:09.55 2.2181
17.3 04:16:05.60 �24:04:53.69 2.2181
18.1 04:16:06.26 �24:05:03.24 2.2210
18.2 04:16:06.02 �24:05:00.06 2.2210
18.3 04:16:07.42 �24:05:12.28 2.2210
23.1 04:16:10.69 �24:04:19.56 2.0960
23.2 04:16:09.50 �24:03:59.87 2.0960
23.3 04:16:08.24 �24:03:49.47 2.0960
26.1 04:16:11.15 �24:03:37.41 3.2380
26.2 04:16:11.27 �24:03:38.85 3.2380
26.3 04:16:11.78 �24:03:46.35 3.2380
27.1 04:16:11.56 �24:04:01.05 2.0960
27.2 04:16:11.39 �24:03:57.69 2.0960
27.3 04:16:10.13 �24:03:37.95 2.0960
28.1 04:16:08.75 �24:04:01.29 0.9394
28.2 04:16:08.85 �24:04:02.99 0.9394
28.3 04:16:09.82 �24:04:16.14 0.9394
31.1 04:16:05.72 �24:04:39.32 1.8178
31.2 04:16:07.32 �24:04:57.65 1.8178
31.3 04:16:07.78 �24:05:01.48 1.8178
33.1 04:16:06.82 �24:04:58.78 5.3651
33.2 04:16:08.41 �24:05:07.75 5.3651
33.3 04:16:05.52 �24:04:38.19 5.3651
34.1 04:16:07.02 �24:04:23.84 5.1060
34.2 04:16:07.39 �24:04:27.05 5.1060
35.1 04:16:08.99 �24:05:01.13 3.4900
35.2 04:16:07.06 �24:04:47.50 3.4900

35.3 04:16:05.98 �24:04:30.06 3.4900
38.1 04:16:08.07 �24:04:59.44 3.4400
38.2 04:16:07.50 �24:04:54.86 3.4400
38.3 04:16:05.45 �24:04:28.52 3.4400
44.1 04:16:10.86 �24:03:45.93 3.2905
44.2 04:16:09.97 �24:03:35.99 3.2905
44.3 04:16:11.82 �24:04:05.47 3.2905
45.1 04:16:08.56 �24:04:47.70 2.5420
45.2 04:16:07.83 �24:04:42.79 2.5420
45.3 04:16:05.91 �24:04:17.25 2.5420
47.1 04:16:06.32 �24:04:36.10 3.2510
47.2 04:16:06.80 �24:04:44.40 3.2510
47.3 04:16:09.17 �24:05:01.39 3.2510
48.1 04:16:08.52 �24:05:04.80 4.1210
48.2 04:16:07.02 �24:04:54.49 4.1210
48.3 04:16:05.62 �24:04:34.04 4.1210
49.1 04:16:08.15 �24:04:28.45 3.8696
49.2 04:16:09.64 �24:04:47.51 3.8696
49.3 04:16:06.44 �24:04:11.88 3.8696
50.1 04:16:08.35 �24:04:28.49 3.2195
50.2 04:16:09.53 �24:04:43.91 3.2195
50.3 04:16:06.43 �24:04:09.17 3.2195
51.1 04:16:09.63 �24:04:49.09 4.1020
51.2 04:16:08.08 �24:04:29.11 4.1020
51.3 04:16:06.39 �24:04:13.78 4.1020
55.1 04:16:08.46 �24:03:53.01 3.2910
55.2 04:16:11.06 �24:04:30.63 3.2910
55.3 04:16:09.24 �24:03:57.47 3.2910
56.1 04:16:08.56 �24:05:00.91 3.2910
56.2 04:16:07.22 �24:04:51.30 3.2910
56.3 04:16:05.72 �24:04:29.99 3.2910
57.1 04:16:06.29 �24:04:33.73 2.9259
57.2 04:16:06.92 �24:04:44.85 2.9259
58.1 04:16:06.04 �24:04:24.90 3.0802
58.2 04:16:09.06 �24:04:56.60 3.0802
58.3 04:16:07.32 �24:04:45.19 3.0802
60.1 04:16:06.51 �24:04:24.84 3.9230
60.3 04:16:07.48 �24:04:37.35 3.9230
66.1 04:16:09.14 �24:04:56.33 2.2300
66.2 04:16:06.39 �24:04:28.83 2.2300
66.3 04:16:07.23 �24:04:42.91 2.2300
67.1 04:16:09.14 �24:04:56.65 3.1094
67.2 04:16:06.11 �24:04:25.14 3.1094
67.3 04:16:07.29 �24:04:44.47 3.1094
68.1 04:16:10.31 �24:03:50.32 4.1138
68.2 04:16:11.53 �24:04:15.07 4.1138
68.3 04:16:09.01 �24:03:39.63 4.1138
69.1 04:16:11.01 �24:03:56.99 4.1150
69.2 04:16:11.45 �24:04:07.15 4.1150
69.3 04:16:09.05 �24:03:35.41 4.1150
70.1 04:16:08.82 �24:04:04.77 4.609
70.2 04:16:11.16 �24:04:34.05 4.609
70.3 04:16:08.04 �24:03:54.04 4.609
71.1 04:16:09.33 �24:03:38.24 6.147
71.2 04:16:10.40 �24:03:46.61 6.147
72.1 04:16:09.69 �24:04:22.98 1.14717
72.2 04:16:07.99 �24:04:02.92 1.14717
73.1 04:16:08.10 �24:03:56.87 4.07074
73.2 04:16:08.63 �24:04:04.30 4.07074
73.3 04:16:11.12 �24:04:36.14 4.07074
74.1 04:16:09.51 �24:03:51.34 4.30
74.2 04:16:11.52 �24:04:27.09 4.30
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74.3 04:16:08.74 �24:03:48.20 4.30
75.1 04:16:10.25 �24:04:19.93 4.30
75.2 04:16:09.39 �24:04:11.19 4.30
76.1 04:16:11.23 �24:03:49.73 5.0996
76.2 04:16:09.75 �24:03:33.14 5.0996
76.3 04:16:11.89 �24:04:05.14 5.0996
77.1 04:16:11.00 �24:04:26.67 5.998
77.2 04:16:09.55 �24:04:01.00 5.998
78.1 04:16:09.84 �24:03:50.72 6.06645
78.2 04:16:08.74 �24:03:43.93 6.06645
78.3 04:16:11.61 �24:04:24.95 6.06645
79.1 04:16:09.07 �24:04:08.38 2.99113
79.2 04:16:10.50 �24:04:25.23 2.99113
80.1 04:16:09.86 �24:03:47.09 2.243
80.2 04:16:09.82 �24:03:46.68 2.243
81.1 04:16:08.84 �24:03:58.84 1.827
81.2 04:16:08.78 �24:03:58.05 1.827
82.1 04:16:11.05 �24:04:07.65 2.922
82.2 04:16:10.74 �24:04:00.09 2.922
82.3 04:16:08.69 �24:03:38.36 2.922
83.1 04:16:07.11 �24:04:34.26 3.0750
83.2 04:16:06.94 �24:04:31.92 3.0750
84.1 04:16:05.93 �24:04:37.84 4.5300
84.2 04:16:06.65 �24:04:50.67 4.5300
85.1 04:16:07.40 �24:05:01.62 5.9730
85.2 04:16:07.68 �24:05:03.42 5.9730
86.1 04:16:06.62 �24:04:57.49 3.9230
86.2 04:16:05.70 �24:04:42.66 3.9230
87.1 04:16:08.08 �24:05:08.65 5.6380
87.2 04:16:06.86 �24:05:03.34 5.6380
87.3 04:16:05.31 �24:04:38.51 5.6380
88.1 04:16:07.93 �24:04:33.73 4.5018
88.2 04:16:09.43 �24:04:53.20 4.5018
88.3 04:16:06.15 �24:04:16.63 4.5018
89.1 04:16:09.61 �24:04:44.80 5.1060
89.2 04:16:06.30 �24:04:07.37 5.1060
89.3 04:16:08.38 �24:04:28.50 5.1060
90.1 04:16:09.03 �24:04:49.75 2.2800
90.2 04:16:07.89 �24:04:37.20 2.2800
90.3 04:16:06.18 �24:04:20.03 2.2800
91.1 04:16:08.63 �24:04:57.19 3.7153
91.2 04:16:07.46 �24:04:49.09 3.7153
92.1 04:16:08.28 �24:04:00.91 3.2240
92.2 04:16:08.20 �24:03:59.36 3.2240
92.3 04:16:08.16 �24:03:59.21 3.2240
92.4 04:16:08.15 �24:04:00.86 3.2240
92.5 04:16:11.05 �24:04:36.43 3.2240
93.1 04:16:10.83 �24:04:20.47 3.2883
93.2 04:16:09.62 �24:04:00.26 3.2883
94.1 04:16:10.88 �24:04:21.13 3.2883
94.2 04:16:09.60 �24:03:59.96 3.2883
95.1 04:16:08.94 �24:04:10.80 4.0690
95.2 04:16:10.54 �24:04:30.18 4.0690
95.3 04:16:07.45 �24:03:51.49 4.0690
96.1 04:16:10.42 �24:03:32.10 6.1480
96.2 04:16:11.56 �24:03:44.65 6.1480
96.3 04:16:12.21 �24:03:59.53 6.1480
97.1 04:16:10.46 �24:03:32.40 6.1480
97.2 04:16:11.48 �24:03:43.43 6.1480
98.1 04:16:09.04 �24:03:38.71 3.6100
98.2 04:16:10.48 �24:03:51.87 3.6100
98.3 04:16:11.47 �24:04:12.51 3.6100

99.1 04:16:09.73 �24:03:58.76 2.281
99.2 04:16:10.71 �24:04:17.32 2.281
99.3 04:16:08.22 �24:03:46.78 2.281
100.1 04:16:09.72 �24:04:42.23 3.9680
100.2 04:16:08.43 �24:04:25.88 3.9680
100.3 04:16:06.52 �24:04:05.66 3.9680

Table B.4. Same as Table B.2 for the MACS0416 mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 06:58:31.90 �55:56:30.21 3.24
1.2 06:58:31.33 �55:56:36.26 3.24
1.3 06:58:31.58 �55:56:32.83 3.24
2.1 06:58:36.50 �55:57:22.48 2.35±0.06
2.2 06:58:35.29 �55:57:30.59 ”
2.3 06:58:39.64 �55:57:04.64 ”
3.1 06:58:34.18 �55:56:55.39 3.2541
3.2 06:58:33.49 �55:57:04.19 3.2541
3.3 06:58:37.04 �55:56:39.81 3.2541
4.1 06:58:38.07 �55:57:01.79 2.8
4.2 06:58:37.14 �55:57:06.66 2.8
4.3 06:58:33.42 �55:57:29.39 2.8
5.1 06:58:33.12 �55:57:22.72 2.92±0.06
5.2 06:58:36.49 �55:57:00.05 ”
5.3 06:58:37.34 �55:56:55.54 ”
6.1 06:58:36.12 �55:57:12.02 1.24±0.02
6.2 06:58:34.97 �55:57:18.39 ”
7.1 06:58:34.65 �55:56:55.95 1.67±0.04
7.2 06:58:34.20 �55:57:02.07 ”
8.1 06:58:37.85 �55:56:53.78 3.34±0.25
8.2 06:58:36.28 �55:57:01.70 ”
9.1 06:58:35.91 �55:56:50.58 5.27±0.33
9.2 06:58:35.66 �55:56:51.33 ”
10.1 06:58:15.14 �55:56:22.60 2.99
10.2 06:58:14.73 �55:56:33.50 2.99
10.3 06:58:14.87 �55:56:51.45 2.99
11.1 06:58:14.86 �55:56:46.00 3.13±0.12
11.2 06:58:14.78 �55:56:39.25 ”
11.3 06:58:15.55 �55:56:17.25 ”
12.1 06:58:16.89 �55:56:38.55 1.69±0.06
12.2 06:58:16.62 �55:56:45.50 ”
12.3 06:58:16.78 �55:56:19.58 ”
13.1 06:58:15.76 �55:56:23.40 3.45±0.33
13.2 06:58:15.41 �55:56:31.37 ”
14.1 06:58:15.38 �55:56:43.51 2.05±0.08
14.2 06:58:15.32 �55:56:41.56 ”
14.3 06:58:15.94 �55:56:17.41 ”
15.1 06:58:32.98 �55:56:30.13 3.537
15.2 06:58:32.50 �55:56:34.12 3.537
15.3 06:58:31.80 �55:56:43.21 3.537

Table B.5. Same as B.2 for the Bullet cluster mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 09:40:53.68 07:44:15.69 4.03
1.2 09:40:53.16 07:44:20.03 4.03
1.3 09:40:54.18 07:44:19.33 4.03
1.4 09:40:53.88 07:44:38.62 4.03
3.1 09:40:53.69 07:44:15.61 4.03
3.2 09:40:53.13 07:44:20.79 4.03
4.1 09:40:53.59 07:44:15.79 4.03
4.2 09:40:53.23 07:44:18.56 4.03
2.1 09:40:54.27 07:44:34.07 5.70
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2.2 09:40:53.86 07:44:12.91 5.70
2.3 09:40:53.14 07:44:28.73 5.70
2.4 09:40:54.42 07:44:29.01 5.70
2.5 09:40:54.52 07:44:28.81 5.70
5.1 09:40:53.18 07:44:30.18 5.70
5.2 09:40:53.80 07:44:12.39 5.70
6.2 09:40:53.00 07:44:32.25 5.491
6.3 09:40:52.95 07:44:19.61 5.491
6.4 09:40:54.18 07:44:25.18 5.491
7.1 09:40:53.38 07:44:36.05 3.57
7.2 09:40:54.26 07:44:24.73 3.57
7.3 09:40:53.18 07:44:17.03 3.57
7.4 09:40:52.98 07:44:24.30 3.57

Table B.6. Same as Table B.2 for the MACS0940 mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 12:06:12.22 �08:47:50.72 1.0121
1.2 12:06:11.90 �08:47:57.46 1.0121
1.3 12:06:11.73 �08:48:23.96 1.0121
2.1 12:06:11.23 �08:47:44.45 1.0369
2.2 12:06:10.76 �08:47:58.39 1.0369
2.3 12:06:10.82 �08:48:10.99 1.0369
3.1 12:06:12.14 �08:47:44.04 1.0433
3.2 12:06:11.43 �08:47:59.32 1.0433
3.3 12:06:11.67 �08:48:19.01 1.0433
4.1 12:06:12.72 �08:47:40.92 1.4248
4.2 12:06:11.72 �08:48:00.21 1.4248
4.3 12:06:11.94 �08:48:28.67 1.4248
5.1 12:06:12.85 �08:47:42.68 1.4254
5.2 12:06:13.02 �08:48:05.59 1.4254
5.3 12:06:12.00 �08:48:29.15 1.4254
6.1 12:06:11.99 �08:47:46.90 1.4255
6.2 12:06:11.55 �08:47:49.41 1.4255
6.3 12:06:11.53 �08:48:33.42 1.4255
7.1 12:06:12.14 �08:47:44.53 1.4257
7.2 12:06:11.33 �08:47:52.79 1.4257
7.3 12:06:12.32 �08:48:01.18 1.4257
7.4 12:06:12.53 �08:48:01.43 1.4257
7.5 12:06:11.59 �08:48:31.88 1.4257
8.1 12:06:12.88 �08:47:44.72 1.4864
8.2 12:06:13.09 �08:48:03.97 1.4864
8.3 12:06:11.99 �08:48:31.99 1.4864
9.1 12:06:11.22 �08:47:35.32 1.9600
9.2 12:06:10.39 �08:47:52.12 1.9600
9.3 12:06:10.65 �08:48:26.95 1.9600
10.1 12:06:12.59 �08:47:42.00 2.5393
10.2 12:06:11.18 �08:47:50.88 2.5393
10.3 12:06:12.12 �08:47:59.85 2.5393
10.4 12:06:13.17 �08:48:00.58 2.5393
10.5 12:06:11.72 �08:48:42.53 2.5393
11.1 12:06:15.04 �08:47:48.02 3.0358
11.2 12:06:15.00 �08:48:17.68 3.0358
11.3 12:06:14.54 �08:48:32.36 3.0358
12.1 12:06:11.67 �08:47:37.38 3.3890
12.2 12:06:11.07 �08:47:43.39 3.3890
12.3 12:06:12.78 �08:48:00.71 3.3890
13.1 12:06:11.86 �08:48:06.36 3.3961
13.2 12:06:11.49 �08:48:07.61 3.3961
13.3 12:06:12.90 �08:48:17.13 3.3961
13.4 12:06:12.33 �08:48:24.71 3.3961
14.1 12:06:15.97 �08:48:16.13 3.7531

14.2 12:06:15.95 �08:48:17.04 3.7531
14.3 12:06:15.95 �08:48:18.53 3.7531
14.4 12:06:15.91 �08:48:22.78 3.7531
14.5 12:06:15.74 �08:48:27.69 3.7531
15.1 12:06:13.43 �08:47:29.89 3.7611
15.2 12:06:13.82 �08:48:11.00 3.7611
15.3 12:06:12.42 �08:48:39.47 3.7611
16.1 12:06:13.10 �08:47:28.33 3.7617
16.2 12:06:11.15 �08:47:58.82 3.7617
16.3 12:06:13.56 �08:48:08.90 3.7617
17.1 12:06:13.47 �08:47:44.23 3.8224
17.2 12:06:13.67 �08:47:57.92 3.8224
18.1 12:06:13.29 �08:47:48.17 4.0400
18.2 12:06:13.42 �08:47:54.94 4.0400
19.1 12:06:14.90 �08:47:41.55 4.0520
19.2 12:06:14.85 �08:48:18.86 4.0520
19.3 12:06:14.35 �08:48:34.07 4.0520
20.1 12:06:13.63 �08:48:13.39 4.0553
20.2 12:06:11.42 �08:48:01.80 4.0553
20.3 12:06:12.35 �08:48:36.24 4.0553
20.4 12:06:13.26 �08:47:25.47 4.0553
21.1 12:06:10.42 �08:47:51.63 4.0718
21.2 12:06:12.35 �08:48:02.93 4.0718
21.3 12:06:12.68 �08:48:04.01 4.0718
21.4 12:06:12.82 �08:48:04.33 4.0718
22.1 12:06:10.64 �08:47:29.11 4.2913
22.2 12:06:09.67 �08:47:47.62 4.2913
22.3 12:06:09.81 �08:48:21.94 4.2913
23.1 12:06:15.18 �08:47:48.81 4.7293
23.2 12:06:15.25 �08:48:13.21 4.7293
23.3 12:06:14.36 �08:48:41.49 4.7293
24.1 12:06:12.33 �08:47:28.68 5.6984
24.2 12:06:10.58 �08:47:49.54 5.6984
24.3 12:06:12.22 �08:48:02.18 5.6984
24.4 12:06:13.25 �08:48:03.84 5.6984
25.1 12:06:14.33 �08:47:47.62 5.7927
25.2 12:06:14.42 �08:48:00.64 5.7927
26.1 12:06:12.17 �08:48:11.20 6.0106
26.2 12:06:12.29 �08:48:13.21 6.0106
27.1 12:06:12.78 �08:47:55.77 6.0601
27.2 12:06:12.41 �08:47:57.00 6.0601
28.1 12:06:14.43 �08:48:34.20 3.0385
28.2 12:06:15.00 �08:48:16.50 3.0385
28.3 12:06:15.01 �08:47:48.65 3.0385
29.1 12:06:15.48 �08:47:53.74 5.0174
29.2 12:06:15.51 �08:48:13.01 5.0174
29.3 12:06:14.83 �08:48:38.58 5.0174
30.1 12:06:11.36 �08:48:13.32 4.104
30.2 12:06:12.04 �08:48:08.13 4.104
30.3 12:06:12.02 �08:48:22.54 4.104
30.4 12:06:12.64 �08:48:15.04 4.104
31.1 12:06:14.48 �08:48:09.95 3.011
31.2 12:06:14.44 �08:47:44.74 3.011
32.1 12:06:10.25 �08:47:49.28 3.161
32.2 12:06:11.25 �08:47:31.25 3.161
33.1 12:06:13.75 �08:48:01.14 3.207
33.2 12:06:13.55 �08:47:42.58 3.207
34.1 12:06:13.40 �08:47:59.16 4.047
34.2 12:06:12.83 �08:47:40.02 4.047
34.3 12:06:11.16 �08:47:48.46 4.047
35.1 12:06:10.46 �08:47:48.02 4.050
35.2 12:06:11.68 �08:47:31.32 4.050
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36.1 12:06:14.09 �08:47:46.35 2.504
36.2 12:06:14.17 �08:48:05.13 2.504
36.3 12:06:12.90 �08:48:41.00 2.504
37.1 12:06:13.66 �08:48:06.28 1.69±0.01
37.2 12:06:13.62 �08:47:45.85 ”
37.3 12:06:12.59 �08:48:34.06 ”

Table B.7. Same as Table B.2 for the MACS1206mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 13:47:29.09 �11:45:37.22 1.75
1.2 13:47:29.44 �11:45:41.93 1.75
1.3 13:47:31.75 �11:45:51.93 1.75
2.1 13:47:29.37 �11:44:47.16 4.086
2.2 13:47:29.05 �11:44:53.93 4.086
3.1 13:47:32.18 �11:44:30.32 3.67
3.2 13:47:31.89 �11:44:28.28 3.67
4.1 13:47:30.80 �11:44:56.89 2.32±0.20
4.2 13:47:30.78 �11:44:58.73 ”
9.1 13:47:32.99 �11:45:27.09 2.127
9.2 13:47:32.40 �11:44:54.13 2.127
9.3 13:47:30.88 �11:45:12.04 2.127
9.4 13:47:30.61 �11:45:33.74 2.127
9.5 13:47:28.68 �11:44:50.44 2.127
11.1 13:47:31.95 �11:45:44.01 4.847
11.2 13:47:31.30 �11:45:45.86 4.847
11.3 13:47:27.74 �11:44:54.61 4.847
11.4 13:47:32.56 �11:44:58.84 4.847
12.1 13:47:32.48 �11:44:51.49 3.704
12.2 13:47:28.34 �11:44:49.73 3.704
12.3 13:47:30.97 �11:45:10.86 3.704
12.4 13:47:33.03 �11:45:33.84 3.704
12.5 13:47:30.49 �11:45:40.93 3.704
13.1 13:47:30.57 �11:45:49.96 3.705
13.2 13:47:31.95 �11:45:49.48 3.705
13.3 13:47:31.64 �11:45:05.02 3.705
13.4 13:47:31.92 �11:44:59.19 3.705
14.1 13:47:32.40 �11:44:38.89 3.681
14.2 13:47:30.40 �11:45:25.21 3.681
14.3 13:47:29.99 �11:44:29.41 3.681
14.4 13:47:33.85 �11:45:12.80 3.681
14.5 13:47:30.62 �11:45:15.45 3.681
15.1 13:47:28.74 �11:44:38.53 3.993
15.2 13:47:32.78 �11:44:49.53 3.993
15.3 13:47:33.48 �11:45:20.78 3.993
16.1 13:47:33.12 �11:45:10.34 4.7445
16.2 13:47:33.11 �11:45:16.64 4.7445
16.3 13:47:31.20 �11:45:38.10 4.7445
16.4 13:47:28.04 �11:44:40.96 4.7445
16.5 13:47:31.55 �11:45:15.20 4.7445
17.1 13:47:29.41 �11:45:15.20 5.008
17.2 13:47:34.36 �11:45:35.71 5.008
18.1 13:47:29.63 �11:45:58.79 4.947
18.2 13:47:27.95 �11:45:37.01 4.947
18.3 13:47:30.56 �11:46:03.67 4.947
19.1 13:47:30.25 �11:45:01.97 4.038
19.2 13:47:30.12 �11:44:59.61 4.038
19.3 13:47:34.20 �11:45:45.19 4.038
20.1 13:47:34.15 �11:45:47.92 5.769
20.2 13:47:29.97 �11:44:53.38 5.769
20.3 13:47:30.44 �11:45:04.11 5.769
21.1 13:47:29.46 �11:45:53.84 4.384

21.2 13:47:31.34 �11:46:01.89 4.384
21.3 13:47:28.12 �11:45:35.17 4.384
22.1 13:47:29.19 �11:45:25.58 3.995
22.2 13:47:28.81 �11:45:05.24 3.995
23.1 13:47:29.93 �11:45:44.49 4.382
23.2 13:47:32.93 �11:45:44.47 4.382
23.3 13:47:31.92 �11:44:49.06 4.382
23.4 13:47:28.16 �11:45:05.73 4.382
23.5 13:47:30.82 �11:45:08.63 4.382
24.1 13:47:33.45 �11:45:43.01 3.7508
24.2 13:47:29.31 �11:45:33.04 3.7508
24.3 13:47:28.61 �11:45:12.69 3.7508
24.4 13:47:31.12 �11:44:43.76 3.7508
25.1 13:47:33.15 �11:45:06.29 4.084
25.2 13:47:33.19 �11:45:18.11 4.084
25.3 13:47:30.98 �11:45:36.92 4.084
25.4 13:47:28.25 �11:44:40.74 4.084
25.5 13:47:31.35 �11:45:15.83 4.084
26.1 13:47:32.84 �11:45:49.78 3.5675
26.2 13:47:31.35 �11:44:52.65 3.5675
26.3 13:47:30.86 �11:45:04.19 3.5675
26.4 13:47:28.48 �11:45:25.39 3.5675
26.5 13:47:29.29 �11:45:40.45 3.5675
27.1 13:47:30.31 �11:45:15.90 5.723
27.2 13:47:34.45 �11:45:19.92 5.723
28.1 13:47:28.93 �11:44:58.18 4.086
28.2 13:47:33.83 �11:45:37.79 4.086
28.3 13:47:29.45 �11:44:46.58 4.086
28.4 13:47:29.25 �11:45:24.99 4.086
29.1 13:47:32.53 �11:45:09.31 3.703
29.2 13:47:27.61 �11:44:48.12 3.703
30.1 13:47:31.70 �11:45:35.05 3.065
30.2 13:47:32.42 �11:45:28.92 3.065
31.1 13:47:32.16 �11:45:02.80 5.421
31.2 13:47:27.39 �11:45:05.62 5.421
32.1 13:47:30.82 �11:45:47.90 4.163
32.2 13:47:32.12 �11:45:45.86 4.163
32.3 13:47:27.82 �11:45:01.63 4.163
32.4 13:47:31.65 �11:45:08.79 4.163
32.5 13:47:32.29 �11:44:57.20 4.163
33.1 13:47:30.85 �11:45:36.93 5.673
33.2 13:47:33.28 �11:45:04.12 5.673
33.3 13:47:31.17 �11:45:16.17 5.673
33.4 13:47:28.32 �11:44:37.88 5.673
33.5 13:47:33.36 �11:45:10.41 5.673
34.1 13:47:33.10 �11:45:51.63 4.947
34.2 13:47:31.20 �11:44:50.07 4.947
34.3 13:47:30.80 �11:45:04.04 4.947
35.1 13:47:31.97 �11:45:22.65 6.567
35.2 13:47:31.89 �11:45:20.18 6.567
35.3 13:47:27.58 �11:44:35.04 6.567
36.1 13:47:32.31 �11:44:28.97 4.038
36.2 13:47:32.00 �11:44:26.49 4.038
37.1 13:47:33.21 �11:44:56.34 4.298
37.2 13:47:33.43 �11:45:05.69 4.298
38.1 13:47:30.97 �11:44:22.23 3.682
38.2 13:47:33.17 �11:44:40.38 3.682
38.3 13:47:33.59 �11:44:47.70 3.682
39.1 13:47:31.08 �11:44:23.41 4.660
39.2 13:47:32.74 �11:44:34.97 4.660
39.3 13:47:33.97 �11:44:58.24 4.660
40.1 13:47:32.38 �11:44:56.52 4.835
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40.2 13:47:32.23 �11:45:44.98 4.835
40.3 13:47:27.77 �11:44:59.74 4.835
40.4 13:47:30.82 �11:45:47.90 4.835
40.5 13:47:31.63 �11:45:09.76 4.835
41.1 13:47:30.76 �11:44:52.35 4.875
41.2 13:47:30.70 �11:44:59.87 4.875
41.3 13:47:33.33 �11:45:54.54 4.875

Table B.8. Same as Table B.2 for the RXJ1347 mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 20:31:52.90 �40:37:32.62 3.5077
1.2 20:31:52.99 �40:37:32.60 3.5077
1.3 20:31:53.06 �40:37:45.95 3.5077
1.4 20:31:53.83 �40:37:40.21 3.5077
1.5 20:31:53.93 �40:37:06.17 3.5077
2.1 20:31:52.75 �40:37:30.87 3.5077
2.3 20:31:52.91 �40:37:48.49 3.5077
2.4 20:31:53.99 �40:37:38.93 3.5077
2.5 20:31:53.91 �40:37:08.98 3.5077
3.1 20:31:52.53 �40:37:34.18 5.6231
3.2 20:31:53.14 �40:37:33.60 5.6231
3.3 20:31:52.81 �40:37:44.77 5.6231
3.4 20:31:53.72 �40:37:40.25 5.6231
3.5 20:31:53.77 �40:37:01.01 5.6231
4.1 20:31:52.14 �40:37:30.42 3.34
4.2 20:31:52.22 �40:37:45.82 3.34
4.3 20:31:53.40 �40:37:07.02 3.34
5.1 20:31:50.92 �40:37:36.22 3.723
5.2 20:31:51.11 �40:37:26.63 3.723
5.3 20:31:52.12 �40:37:02.62 3.723
6.1 20:31:51.46 �40:37:19.01 1.4249
6.2 20:31:51.32 �40:37:22.89 1.4249
6.3 20:31:51.17 �40:37:26.54 1.4249
7.1 20:31:52.83 �40:37:06.17 5.2397
7.2 20:31:51.96 �40:37:24.27 5.2397
7.3 20:31:51.71 �40:37:47.67 5.2397
8.1 20:31:51.76 �40:37:08.68 5.6128
8.2 20:31:51.51 �40:37:14.02 5.6128
8.3 20:31:50.69 �40:37:44.03 5.6128
9.1 20:31:51.19 �40:37:13.22 6.4085
9.2 20:31:51.51 �40:37:06.08 6.4085
10.1 20:31:52.18 �40:37:12.50 3.8561
10.2 20:31:52.06 �40:37:15.01 3.8561
10.3 20:31:51.22 �40:37:46.18 3.8561
11.1 20:31:52.31 �40:37:48.19 2.2556
11.2 20:31:52.42 �40:37:26.60 2.2556
11.3 20:31:53.27 �40:37:14.12 2.2556
11.4 20:31:53.62 �40:37:31.75 2.2556
12.1 20:31:53.65 �40:37:30.45 3.414
12.2 20:31:53.42 �40:37:30.37 3.414
12.3 20:31:52.46 �40:37:23.71 3.414
12.4 20:31:53.13 �40:37:14.55 3.414
12.5 20:31:52.16 �40:37:51.47 3.414
13.1 20:31:52.40 �40:37:05.46 4.73
13.2 20:31:51.61 �40:37:23.02 4.73
13.3 20:31:51.22 �40:37:43.62 4.73

Table B.9. Same as Table B.2 for the SMACS2031 mass model.

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 21:31:02.97 �40:19:04.59 5.718
1.3 21:31:03.82 �40:18:54.54 5.718

1.4 21:31:02.44 �40:19:12.32 5.718
11.1 21:31:06.09 �40:19:43.48 5.718
11.4 21:31:06.19 �40:19:05.71 5.718
11.5 21:31:05.53 �40:18:57.28 5.718
2.1 21:31:05.27 �40:19:31.69 3.478
2.2 21:31:04.94 �40:19:24.05 3.478
2.3 21:31:05.41 �40:19:33.34 3.478
3.1 21:31:04.22 �40:19:32.26 0.994
3.2 21:31:05.23 �40:19:17.77 0.994
4.1 21:31:03.51 �40:19:23.78 4.971
4.2 21:31:05.99 �40:18:54.20 4.971
5.1 21:31:03.60 �40:19:23.78 3.353
5.2 21:31:05.91 �40:18:55.75 3.353
6.1 21:31:04.61 �40:19:22.99 1.265
6.2 21:31:04.04 �40:19:25.39 1.265
6.3 21:31:05.37 �40:19:04.15 1.265
7.1 21:31:06.62 �40:19:25.57 4.820
7.2 21:31:05.93 �40:19:38.85 4.820
7.3 21:31:03.90 �40:19:38.43 4.820
7.4 21:31:04.64 �40:18:47.95 4.820
8.1 21:31:03.57 �40:19:25.65 4.45465
8.2 21:31:05.75 �40:18:51.28 4.45465
10.1 21:31:05.02 �40:18:55.25 4.59
10.2 21:31:06.41 �40:19:12.85 4.59
10.3 21:31:05.10 �40:19:44.03 4.59
10.4 21:31:02.53 �40:19:13.17 4.59

Table B.10. Same as Table B.2 for the SMACS2131 mass model. .

ID ↵ (J2000) � (J2000) zsystem
h m s � � ��

1.1 22:14:57.76 -14:00:01.08 3.01
1.2 22:14:56.93 -13:59:59.09 3.01
2.1 22:14:57.51 -13:59:59.61 3.01
2.2 22:14:57.33 -13:59:59.21 3.01
3.1 22:14:57.64 -13:59:59.40 3.01
3.2 22:14:57.24 -13:59:58.49 3.01
3.3 22:14:56.71 -14:00:12.99 3.01
3.4 22:14:58.68 -14:00:36.15 3.01
4.1 22:14:56.66 -13:59:56.27 3.14
4.2 22:14:58.02 -14:00:02.88 3.14
4.3 22:14:58.55 -14:00:33.29 3.14
4.4 22:14:56.57 -14:00:17.13 3.14
5.1 22:14:56.82 -13:59:44.09 6.62
5.2 22:14:58.97 -14:00:20.88 6.62
5.3 22:14:58.78 -14:00:02.62 6.62
6.1 22:14:57.14 -14:00:13.82 1.16
6.2 22:14:57.98 -14:00:23.11 1.16
6.3 22:14:56.91 -14:00:02.38 1.16
6.4 22:14:57.57 -14:00:09.79 1.16
7.1 22:14:56.10 -14:00:26.63 2.95
7.2 22:14:56.94 -14:00:38.93 2.95
7.3 22:14:55.77 -14:00:02.34 2.95
8.1 22:14:57.05 -14:00:32.79 2.98
8.2 22:14:56.67 -14:00:30.13 2.98
8.3 22:14:56.83 -14:00:31.70 2.98
9.1 22:14:59.07 -14:00:24.76 3.66
9.2 22:14:57.51 -13:59:48.53 3.66
9.3 22:14:58.53 -13:59:58.73 3.66
10.1 22:14:58.54 -14:00:00.22 4.34
10.2 22:14:58.92 -14:00:25.92 4.34
10.3 22:14:57.10 -13:59:47.76 4.34
11.1 22:14:57.08 -14:00:21.99 4.81
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11.2 22:14:58.60 -14:00:19.38 4.81
11.3 22:14:58.63 -14:00:11.39 4.81
12.1 22:14:58.69 -14:00:23.10 5.09
12.2 22:14:56.91 -14:00:21.26 5.09
12.3 22:14:58.59 -14:00:06.36 5.09
12.4 22:14:56.54 -13:59:45.93 5.09
13.1 22:14:55.94 -14:00:11.59 6.47
13.2 22:14:55.99 -14:00:07.27 6.47
15.1 22:14:56.78 -14:00:22.90 5.57
15.2 22:14:58.54 -14:00:06.24 5.57
15.3 22:14:58.43 -14:00:25.76 5.57
15.4 22:14:56.47 -13:59:46.44 5.57
17.4 22:14:56.56 -14:00:33.65 2.95
17.5 22:14:56.36 -14:00:30.77 2.95

Table B.11. Same as Table B.2 for the MACS2214 mass model.
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Appendice E

Cet article (Claeyssens et al. 2022 accepted) a été préparé en collaboration avec le consortium
MUSE. Il a été revu en interne par l’ensemble des membres du consortium intéressés et j’ai reçu
des commentaires d’une quinzaine de personnes. Une nouvelle version de l’article, tenant compte
de ces commentaires a été soumise à A&A début septembre 2021. Le papier a été accepté 3 mois
après la soutenance, en janvier 2022.

Adélaïde Claeyssens
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ABSTRACT

Aims. We present the Lensed Lyman-Alpha MUSE Arcs Sample (LLAMAS) selected from MUSE and HST observations of 17 lensing
clusters. The sample consists of 603 continuum-faint (-23<MUV<-14) lensed Lyman-↵ emitters (producing 959 images) with secure
spectroscopic redshifts between 2.9 and 6.7. Combining the power of cluster magnification with 3D spectroscopic observations, we are
able to reveal the resolved morphological properties of 268 Lyman-↵ emitters.
Methods. We use a forward modelling approach to model both Lyman-↵ and rest-frame UV continuum emission profiles in the source
plane and measure spatial extent, ellipticity and spatial offsets between UV and Lyman-↵ emission.
Results. We find a significant correlation between UV continuum and Lyman-↵ spatial extent. Our characterization of the Lyman-↵
haloes indicates that the halo size is linked to the physical properties of the host galaxy (SFR, Lyman-↵ equivalent width and Lyman-↵
line FWHM). We find that 48% of Lyman-↵ haloes are best-fitted by an elliptical emission distribution with a median axis ratio of
q = 0.48. We observe that 60% of galaxies detected both in UV and Lyman-↵ emission show a significant spatial offset (∆Ly↵�UV ).
We measure a median offset of ∆Ly↵�UV = 0.58 ± 0.14 kpc for the entire sample. By comparing the spatial offset values with the size
of the UV component, we show that 40% of the offsets could be due to star-forming sub-structures in the UV component, while
the larger offsets (60%) are more likely due to larger distance processes such as scattering effects inside the circumgalactic medium
or emission from faint satellites or merging galaxies. Comparisons with a zoom-in radiative hydrodynamics simulation of a typical
Lyman-↵ emitting galaxy show a very good agreement with LLAMAS galaxies and indicate that bright star-formation clumps and
satellite galaxies could produce a similar spatial offsets distribution.

Key words. Galaxies: evolution, galaxies: high-redshift, gravitational lensing: strong

1. Introduction

The existence of bright Lyman-↵ radiation emitted by galax-
ies was originally predicted by Partridge & Peebles (1967) and
progressively became a prominent target in searches for high
redshift galaxies. Then, the detection of extended Lyman-↵ emis-
sion around high redshift galaxies was predicted by Haiman et
al. (2000). The Lyman-↵ emission is now also used as a neutral
hydrogen gas tracer in the circumgalactic medium (CGM) given
its resonant nature, which produce extended halos surrounding

galaxies up to 30 kpc (Matsuda et al. 2012; Momose et al. 2014),
with the exception of quasars.

The origin of extended Lyman-↵ haloes surrounding galaxies
is still unknown with two main hypotheses being considered:
scattering of Lyman-↵ photons, produced mostly within
star-forming regions, through the interstellar (hereafter ISM) and
circum-galactic medium or in-situ photoionisation emission or
collisional emission in the CGM (Mitchell et al. 2021). Lyman-↵
haloes therefore represent a powerful probe of the hydrogen
gas within the CGM, tracing both spatial extent and velocity
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structure of the gas surrounding galaxies and thus investigating
the galaxy formation processes and the reionisation epoch at
z = 6. These resonant scattering events increase the path length
of Lyman-↵ photons and consequently the observed Lyman-↵
emission is potentially influenced along this path by a large
number of physical parameters (column density, temperature,
dust content, kinematics, covering fractions and clumpiness),
which modify both the spectral profile of the line and its spatial
distribution (Ouchi et al. 2020).

Observing and characterizing Lyman-↵ haloes is crucial to
understand the nature of the CGM at low and high redshifts.
The LARS collaboration (for Lyman-↵ Reference Sample,
Hayes et al. 2013, 2014; Östlin et al. 2014) characterised the
Lyman-↵ emission in low redshift star-forming galaxies (z < 0.5),
demonstrating the presence of a complex structure in the outer
parts of the disks. At high redshift (z > 2), conducting similar
studies is harder because of limitations in sensitivity and spatial
resolution. Narrow-band imaging observations noted that z > 2
galaxies appear more extended in Lyman-↵ than in the rest-frame
UV continuum (Møller & Warren 1998; Fynbo et al. 2001).
Hayashino et al. (2004) later detected the first extended halo by
stacking 74 Lyman-↵ emitters (hereafter LAEs) at z = 3.1 using
the Subaru Telescope, while Rauch et al. (2008) also observed
27 faint LAEs between z = 2.6 and 3.8 in very deep long slit
exposures with ESO-VLT, finding that the majority of their LAEs
had spatial profiles larger than the UV sources. More recently,
Steidel et al. (2011) stacked the images of 92 bright Lyman Break
Galaxies (LBGs) at z = 2.3 � 3, and demonstrated that Lyman-↵
emission is detected out to 10" from the UV continuum emission
at a surface brightness level of ⇠ 10�19 erg s�1 cm�2 arcsec�2.
This stacking approach was adopted by other groups (Matsuda
et al. 2012; Feldmeier et al. 2013; Momose et al. 2014; Xue
et al. 2017; Wu et al. 2020) and confirmed the presence of
extended Lyman-↵ haloes with typical exponential scale lengths
of ⇠ 5 � 10 kpc. However, a study of the possible diversity
among individual Lyman-↵ haloes remained out of reach in these
observations due to the lack of sensitivity.

The arrival on sky of the ESO-VLT instrument MUSE
(the Multi Unit Spectroscopic Explorer, Bacon et al. 2010), an
integral-field spectrograph with an unrivalled sensitivity, has
substantially increased the number of observed LAEs at high red-
shift (z > 3) (Bacon et al. 2015). The sample was extended with
the MUSE Hubble Ultra Deep Field (UDF, Bacon et al. 2015;
Leclercq et al. 2017) and the MUSE Wide Survey (Wisotzki et al.
2016). Leclercq et al. (2017) reported the detection of individual
extended Lyman-↵ emission around 80% of the LAEs detected,
confirming the presence of a significant amount of hydrogen gas
in the CGM. They presented a systematic morphological study
of 145 of these Lyman-↵ haloes in the UDF, showing that the
majority of the Lyman-↵ flux comes from the halo surrounding
each galaxy, whose properties seem to be related to the UV
properties of the galaxies. In parallel, the Integral Field Unit
(IFU) instrument KCWI (Keck Cosmic Web Imager, Morrissey
et al. 2018) at the Keck Observatory, recently started to confirm
similar results in 2 < z < 3 LAEs (Erb et al. 2018; Chen et al.
2021).

Scenarios about the origin of the extended Lyman alpha emis-
sion include cooling radiation from cold accretion, outflows, emis-
sion from satellites galaxies and resonant scattering of photons
produced in the ISM and the CGM (Laursen & Sommer-Larsen
2007; Steidel et al. 2010; Zheng et al. 2011). Spatially integrated

Lyman-↵ emission is almost always redshifted relative to the sys-
temic velocity, indicating the presence of galactic outflows in both
observational and theoretical works (Heckman 2001; Verhamme
et al. 2006; Scannapieco 2017; Song et al. 2020). Cosmologi-
cal simulations predict also the presence of inflowing filamen-
tary streams of dense gas (Kereš et al. 2005; Dekel & Birnboim
2006; Mitchell et al. 2021) which could produce an overall blue-
shifted Lyman-↵ line (Dijkstra et al. 2006; Verhamme et al. 2006;
Mitchell et al. 2021; Garel et al. 2021). Galaxies with a relatively
low Lyman-↵ optical depth typically exhibit double-peaked pro-
files, with a dominant red peak, with the peak separation strongly
dependent on the kinematic of the gas and neutral hydrogen col-
umn density (Verhamme et al. 2006; Henry et al. 2015; Gronke
et al. 2016; Verhamme et al. 2017). In addition, emission from
satellite galaxies and in-situ emission probably contribute to the
spatial extent and the clumpy morphology of the Lyman-↵ haloes
(Mas-Ribas & Dijkstra 2016; Mas-Ribas et al. 2017; Mitchell et
al. 2021 in simulations).

Although the spatial resolution of the MUSE deep fields in
Leclercq et al. (2017) data did not allow them to distinguish
between the aforementioned scenarios, by comparing these
data with a zoom-in cosmological simulation, Mitchell et al.
(2021) demonstrated that simulated Lyman-↵ haloes are likely
powered by a combination of scattering of galactic Lyman-↵
emission, in-situ emission of the (mostly infalling) CGM gas
and Lyman-↵ emission from small satellite galaxies. In their
simulation, Mitchell et al. (2021) showed that each of the
scenarios is dominant on a different scale. Another approach to
study the physical processes influencing the Lyman-↵ emission
is to use simple wind models, in which the central Lyman-↵
source is surrounded by an expanding neutral hydrogen medium
associated with dust. Albeit simple in nature, these models can
successfully reproduce the majority of observed Lyman-↵ line
profiles (Ahn 2004; Schaerer & Verhamme 2008; Verhamme et
al. 2008; Schaerer et al. 2011; Gronke et al. 2015; Yang et al.
2016; Gronke 2017; Song et al. 2020).

One outstanding feature of Lyman-↵ haloes is the spatial
offset between UV continuum and Lyman-↵ emission peaks
repeatedly reported in the litterature (Shibuya et al. 2014; Hoag
et al. 2019; Lemaux et al. 2020; Ribeiro et al. 2020). Most studies
so far used long-slit spectroscopy to measure offsets between UV
and Lyman-↵ emission, but these observations are restricted to
one dimension only. Taking advantage of the 3D spectroscopy,
IFUs are a more efficient tool to provide a more thorough and
detailed picture of the Lyman-↵ and UV emission in individual
galaxies. The presence of spatial offsets could indicate that
Lyman-↵ photons can preferentially be produced (or scattered)
far away from the star forming regions that are responsible for
the UV emission. Depending on the range of offsets observed
they could preferentially support one of the two main scenarios
mentioned previously. For example, an offset smaller than the
UV source extent could indicate an off-center star-formation
clump emitting a large amount of Lyman-↵ photons. On the
contrary an offset larger than the UV source size will support the
scenario of satellite galaxy emission or resonant scattering from
escape channels. Measuring these spatial offsets very precisely
and comparing them with the UV emission distribution represent
a great opportunity to study the preponderance of different
scenarios.

Multiple studies have focused on bright/extreme Lyman-↵
haloes, such as Swinbank et al. (2015) who noted a variation of
hydrogen column density in the CGM at z = 4.1. Similar studies
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were performed by Erb et al. 2018 (a double peaked Lyman-↵
line at z = 2.3), Vernet et al. 2017 (at z = 3), Matthee et al. 2020,b
(an LBG at z = 6.53 and one galaxy at z = 6.6) and Herenz et
al. 2020 (one Lyman-↵ blob at z = 3.1). Leclercq et al. (2020)
performed a similar study of six bright haloes from the total
UDF sample, searching for resolved variations of the Lyman-↵
line profile across the halo and correlations with host galaxy
properties. They showed that the Lyman-↵ line is in general
broader and redder in the extended part of the halo, suggesting
that Lyman-↵ haloes are powered either by scattering processes
in an outflowing medium. However the lack of sufficient spatial
resolution (typically ⇠ 3 � 4.9 kpc at z = 4) of these studies left
the physical interpretation widely open, and some questions are
still pending, namely: What are the origins of the Ly↵ photons?
Which physical mechanisms (e.g., outflows, inflows, satellites
galaxies) are responsible for the extent of Lyman-↵ haloes and
the spectral shapes of the Lyman-↵ line profiles?

In order to improve our understanding of the properties of the
CGM and provide robust new constraints on theoretical models,
we focus our observations on high-redshift lensed galaxies.
Gravitational lensing boosts and magnifies the total observed flux
of sources, causing them to appear physically larger and (in some
cases) creating multiple images of a single object, making them
ideal targets for spatially resolved studies. A small but growing
number of highly magnified LAEs have already been individually
studied in order to characterize the CGM gas at 2 < z < 7. One
of the first is a lensed galaxy at z = 4.9 presented in Swinbank et
al. (2007), showing extended Lyman-↵ emission. Following this
study, many subsequent efforts have also targeted strongly lensed
sources (Karman et al. 2015; Caminha et al. 2016; Patrício et
al. 2016; Vanzella et al. 2016; Smit et al. 2017; Claeyssens et
al. 2019; Vanzella et al. 2020; Chen et al. 2021). These studies,
focusing only on one or two objects, have provided the first
evidence of variations in the Lyman-↵ line profile across the
halo, revealing the complex structure of the neutral hydrogen
distribution surrounding galaxies (in terms of covering fraction,
column density, presence of inflows/outflows). Besides these
studies have demonstrated that lensing observations represent
a privileged field to study the CGM at high redshift. However,
most studies of lensed galaxies only concern too few objects to
draw general conclusions.

With this in mind, we construct a statistically large sample of
lensed Lyman-↵ emitters named the Lensed Lyman-↵MUSE Arc
Sample (hereafter LLAMAS). Based on the recent MUSE lensing
clusters data release presented in Richard et al. (2021) (hereafter
R21), totalling 141 hours were obtained mainly through MUSE
Guaranteed Time Observation (GTO) on 18 different fields; we
construct a unique sample of 603 lensed LAEs (forming 959
images) at z = 2.9 � 6.6. Their strong lensing properties are
characterised using well-constrained models of massive galaxy
clusters, with magnification values ranging from 1.4 to 40. A
partial sample of these LAEs was used previously to study the
lens models (e.g. Mahler et al. 2018; Lagattuta et al. 2019) and
the Lyman-↵ luminosity function in individual / several clusters
(Bina et al. 2016; de La Vieuville et al. 2019). The LLAMA
sample makes use of the unique combination of strong lensing,
deep MUSE IFU and HST high resolution images to study the
spatial and spectral properties of the Lyman-↵ haloes in the en-
tire sample. In this first publication of the series, we present the
general properties of this sample and focus on the morphological
parameters, with emphasis on the spatial extent of the Lyman-↵
emission and spatial offsets between UV continuum and Lyman-↵

emission. In order to physically interpret these results and disen-
tangle between the many Lyman-↵ halo production scenarios, we
compare our results with a zoom-in radiation-hydrodynamical
simulation. The paper is organized as follows: we describe our
data and the sample selection in Sect. 2. Section 3 presents our
procedure for image construction, spectral extraction and fitting,
and modeling of the UV and Lyman-↵ spatial distribution in the
source plane. We describe the results in Sect. 4. We discuss these
results and compare with the zoom-in simulation in Sect. 5. Fi-
nally we present our summary and conclusions in Sect. 6. All
distances are physical and we use AB magnitudes. We adopt a
Λ cold dark matter cosmology with ΩΛ = 0.7, Ωm = 0.3 and
H0 = 70 km s�1 Mpc�1.

2. Lyman-α sample

The data and redshift catalogs presented in this study have all
been processed following the method described in R21. Among
the 17 galaxy clusters catalogs used for this work, 12 were pre-
sented in R21 and 5 are presented for the first time (MACS0451,
MACS0520 are completely new and A2390, A2667 (de La
Vieuville et al. 2019) and AS1063 (Mercurio et al. 2021) had
been the subject of previous studies). This section will shortly
describe the method presented in R21 and the LAEs selections
based on the global catalogs.

2.1. MUSE data

The MUSE data reduction procedure details are given in R21,
largely following the prescription described in Weilbacher et al.
(2020) with some specific improvements for crowded fields. Of
the 17 clusters we explore here, five (MACS0451, MACS0520,
A2390, A2667 and AS1063) were analysed after the publication
of R21, but the final data products and galaxy catalogs were con-
structed following exactly the same procedure. The final output
is given as a FITS datacube with 2 extensions containing the flux
and the associated variance over a regular 3D grid at a spatial
pixel scale of 0.2" and a wavelength step of 1.25 Å between 4750
and 9350 Å. The final seeing, defined as the FWHM of the point
spread function at 7000 Å, varies from 0.52" to 0.79" among the
fields. Every cluster in our sample has a redshift between 0.2 and
0.6 and are all known to be massive strong lenses. The integration
times vary between 2 and 14 hours per field, using a combination
of standard and adaptive-optics (for observations done after 2014)
modes. The fields of view are centered on the core regions of
each cluster, in order to maximise the number of strongly lensed
LAEs. The MUSE field of view is 1 ⇥ 1 arcmin2; for five clusters,
multiple contiguous MUSE pointings were mosaicked to cover
the complete multiple image area of the clusters (between 2 and
4 pointings, see Table 1).

2.2. HST data

To complement the MUSE data we use the available high-
resolution ACS/WFC and WFC3-IR images in the optical / near-
infrared covering the MUSE observations. Six clusters in the
sample are included in either the CLASH (Postman et al. 2012)
or Frontier Fields (Lotz et al. 2017) surveys, and therefore have
deep HST observations taken in 12 and 6 filters, respectively. For
six additional clusters, HST observations were obtained as part of
MACS survey (PI: Ebeling) as well as follow-up HST programs
(PIs: Bradac, Egami, Carton).
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2.3. Input redshift catalogs

Based on these observations, a complete spectroscopic catalogue
was constructed for each cluster. The complete procedure is de-
scribed in R21 and the main steps are:

– Production of an input photometric catalogue of continuum
sources that overlap with the MUSE field of view. The de-
tection image (produced by combining the HST images into
an inverse- variance-weighted detection image) is given as
input to the SExtractor software (Bertin & Arnouts 1996).
The photometry performed by SExtractor in each band is
merged together into a final catalogue of HST sources (here-
after PRIOR sources).

– Independent of the HST catalogue, a line-detected sources
catalogue is produced directly from the MUSE datacubes,
performed by running the muselet software which is part of
the MPDAF python package (Piqueras et al. 2019) hereafter
MUSELET sources.

– A spectrum of each source (both PRIOR and MUSELET)
is extracted from the MUSE datacube based on weighted
images (created for each source by taking the flux distribution
over the segmentation maps produced as part of the detection
process) to optimise the signal-to-noise of the detections. A
local background spectrum around each source was estimated
and subtracted (to remove large-scale contamination from
bright sources, such as stars and cluster members, as well as
potential systematics in the background level remaining from
the data reduction) from the weighted spectrum to compute
an optimized spectrum for source identification and redshift
measurement.

– All MUSELET and PRIOR sources down to a limiting signal-
to-noise ratio (S/N) in the MUSE continuum (averaged over
the full MUSE wavelength range) were inspected individ-
ually and their redshift were assessed. For each source we
determine the redshift value and confidence (between 1 for
insecure redshifts and 3 to most secure redshifts, the details of
redshift classification can be found in R21 Sect 3.5), as well
as any association between PRIOR and MUSELET sources
(i.e. when the same source is detected in both HST and MUSE
data).

– The resulting catalogs are then tested with the corresponding
lenstool (Jullo et al. 2007) mass model of the cluster to
associate multiple images together and predict potential new
multiple images.

– The final catalogs are composed of 4020 secure redshifts with
0 < z < 6.7 and 634 unique LAEs with redshift confidence
> 1 (more details on the Lyman-↵ line identification can
be found in R21 Sect. 3.5)1. The redshifts of the LAEs are
measured based on the Lyman-↵ emission line or the presence
of a strong Lyman break or from nebular lines when detected.

2.4. Mass models

In order to study the intrinsic galaxy properties of the LAEs in
the source plane, we used the parametric models of the cluster
mass distribution presented in R21, generated using the public
lenstool software (Jullo et al. 2007). lenstool allows to gener-
ate parametric models of each cluster’s total mass distribution,
using numerous multiple images identified in the catalogs as
constraints. The final model’s parameters and constraints are
presented in Appendix B of R21. Each cluster mass model is

1 https://cral-perso.univ-lyon1.fr/labo/perso/johan.richard/MUSE_data_release/

optimized with between 7 and 100 multiples systems of images
with secure spectroscopic redshifts. The precision of the lens
models, which corresponds to the typical spatial uncertainty in
reproducing the strongly-lensed images, is typically from 0.5"
to 0.9". One crucial value for the study of lensed background
source morphologies is the lensing amplification and shear. We
use the value from R21 as a first estimate, based on the central
location of each image in the catalogs, and refine it in the Section
3.5. As lenstool uses a Monte Carlo Markov Chain (MCMC) to
sample the posterior probability distribution of the model, statis-
tical errors were estimated for each parameter of the models. A
second important measurement derived from the lens model is the
equivalent source-plane area covered by the MUSE observations.
The intrinsic survey volume for lensing studies differs from the
image-plane area due to strong lensing effects. The effective sur-
vey volume is reduced by the same amount as the magnification
factor. This value varies depending on the cluster (due to the
different mass distribution and MUSE coverage) and redshifts
of the sources. At z = 4, which is the median redshift of all the
LAEs detected in this sample, the total source-plane area covered
is about 1.8 arcmin2. The relative contribution of each cluster to
the full survey covolume is provided in the last columns of Table
1.

2.5. LAE selection

The catalogs presented in R21 include all the spectroscopic red-
shifts measured in each field. In order to construct a sample of
LAEs, we selected all the sources with a secure redshift (confi-
dence 2 or 3 based on multiple emission lines, a clear asymetric
Lyman-↵ emission line, a clear Lyman break or a lensing con-
firmation of the high-redshift nature of the image) between 2.9
and 6.7 (1031 Lyman-↵ images selected on 1269 detected). We
flagged all galaxies for which no Lyman-↵ emission is detected
(e.g. with an Lyman-↵ line integrated S/N>3). For these sources,
we searched for extended Lyman-↵ emission in multiple NB im-
ages produced around the predicted location of the Lyman-↵ line
(based on the galaxies’ systemic redshift) with different velocity
windows. We rejected 20 galaxies with no significant emission
features around the galaxy location (S/N<3). After a visual inspec-
tion we rejected all images detected in close vicinity of a bright
cluster galaxy (BCG) or bright cluster members. In such cases
the Lyman-↵ line is too contaminated by the foreground galaxy
continuum and the HST emission is not sufficiently isolated to
be correctly spatially fitted. In fact, all the images rejected are
either central poorly magnified images or small counter-images
from a multiple system. The rejection of these images does not
affect the final sample results since either the images would have
a too low S/N to be spatially fitted (see Section. 3.4) or they are
parts of a multiple system of which the other images are kept in
the sample. The final LLAMAS catalogue is composed of 959
Lyman-↵ images from 603 unique objects. Among these sources,
341 have at least one image with an HST detection. The number
of LAEs detected in each cluster is presented in Table 1 together
with observation information on each field.

2.6. Global properties

Figure 1 shows the global properties of the LLAMAS: redshift,
lensing magnification, UV magnitude and UV star formation rate
(SFR) distributions, the last two corrected for lensing magnifi-
cation. The grey area of each panel represents sources selected
for the spatial fitting (see Section 3.4). The median redshift of
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Cluster R.A. Dec. zcl MUSE depth N pointings N LAEs Veff, µ>1.5 Veff, µ>5.4

(J2000) (J2000) [hours] [Mpc3] [Mpc3]
Abell 2744 00:14:20.702 �30:24:00.63 0.308 3.5 - 7 4 142 (121) 5080.4 84.4
Abell 370 02:39:53.122 �01:34:56.14 0.375 1.5 - 8.5 4 98 (42) 3566.5 216.8
MACS J0257.6�2209 02:57:41.070 �22:09:17.70 0.322 8 1 48 (25) 711.7 76.9
MACS J0329.6�0211 03:29:41.568 �02:11:46.41 0.450 2.5 1 8 (17) 1155.8 63.9
MACS J0416.1�2403 N 04:16:09.144 �24:04:02.95 0.397 17 1 71 (46) 1330.0 45.3
MACS J0416.1�2403 S 04:16:09.144 �24:04:02.95 0.397 11-15 1 56 (34) 1330.0 45.3
MACS J0451.9+0006 04:51:54.647 +00:06:18.21 0.430 8 1 45 (21) 863.5 51.3
MACS J0520.7�1328 05:20:42.046 �13:28:47.58 0.336 8 1 33 (19) 696.6 101.4
1E 0657�56 (Bullet) 06:58:38.126 �55:57:25.87 0.296 2 1 14 (11) 898.3 69.0
MACS J0940.9+0744 09:40:53.698 +07:44:25.31 0.335 8 1 58 (49) 2310.1 20.2
MACS J1206.2�0847 12:06:12.149 �08:48:03.37 0.438 4-9 3 82 (50) 2791.2 133.8
RX J1347.5�1145 13:47:30.617 �11:45:09.51 0.451 2-3 4 124 (72) 2929.4 96.8
SMACS J2031.8�4036 20:31:53.256 �40:37:30.79 0.331 10 1 44 (21) 1329.9 55.4
SMACS J2131.1�4019 21:31:04.831 �40:19:20.92 0.442 7 1 30 (16) 586.0 100.3
Abell 2390 21:53:36.823 +17:41:43.59 0.228 2 1 14 (8) 759.3 98.1
MACS J2214.9�1359 22:14:57.292 �14:00:12.91 0.502 7 1 33 (17) 699.6 51.6
Abell S1063 22:48:43.975 �44:31:51.16 0.348 3.9 2 35 (20) 1839.9 146.3
Abell 2667 23:52:28.400 �26:05:08.00 0.233 2 1 24 (14) 820.0 99.0
Total 30 959 (603) 29534.8 1556.7

Table 1. Summary of the 17 galaxy clusters. The seventh column shows the number of Lyman-↵ images detected in each field with a redshift
confidence of 2 or 3 and a Lyman-↵ line with S/N>3. The boldface values are the number of unique LAEs detected in each cluster with high redshift
confidence. The last columns indicates the effective volume surveyed (Veff) at 2.9 < z < 6.7 with MUSE for Lyman-↵ emitters, for a magnification
of the brightest image higher than 1.5 and 5.4, respectively.

the complete sample is z = 4 with 40 galaxies at z > 6. The
median magnification value is µ = 5.4, with a range from 1 to
40. The magnification values presented in Figure1 are the values
computed in R21, based on the central position of each image.
The UV absolute magnitude at rest-frame 1500 Å (M1500) and
the UV spectral slope (�) are estimated by adjusting a single
power law to the HST broad-band photometry available in each
cluster (see R21) redward of Lyman-↵ in the UV. The UV SFR is
derived from M1500 using the Kennicutt (1998) relation. Among
the sample, 39% of the objects are pure MUSELET detections
(without any UV detection in HST). For these objects, no UV
magnitude or SFR can be computed. Among the PRIOR sources,
65% of the galaxies have SFR < 1 M� yr�1, and the median value
is SFR = 0.55 M�yr�1.

3. Analysis

3.1. Narrow-band image construction and global spectral
properties

To characterize the Lyman-↵ emission of each LAE we first
construct a 5"⇥5" Lyman-↵ narrow-band (hereafter NB) image of
each object from the MUSE datacube. When a source produces
multiple images, we study each image independently. With the
intention of maximising the S/N in the NB images and recovering
most of the Lyman-↵ emission of each source, we applied an
iterative process consisting in three steps: spectral fitting, NB
image construction, and spectral extraction repeated three times.

First we fitted the Lyman-↵ line with the asymmetric Gaussian
function (Shibuya et al. 2014) given by:

f (�) = A exp(
�(� � �peak)2

2(a(� � �peak) + d)2
) (1)

with A the amplitude of the line, �peak the peak of the line, a the
asymetry parameter and d the typical width of the line. Four

parameters were optimised: peak position (�peak) of the line,
FWHM, flux F, and asymmetry a of the profile. The prior on
the flux corresponds to the integrated flux of the last produced
spectrum on the spectral range [�peak �6.25 : �peak +6.25] Å. The
prior on �peak is based on the catalogue redshift of each source.
When two spectral peaks were detected in the Lyman-↵ line,
the spatial fit only took the red peak into account. We applied
a uniform prior of FWHM and asymmetry with mean values
of 7 Å and 0.20, respectively. We applied this fit on a spectral
window around the Lyman-↵ emission peak, in which each pixel
has a minimum signal to noise ratio of 2.5. Each spectrum and
its associated variance were fitted using the python package
emcee (Foreman-Mackey et al. 2013). We performed the fit with
8 walkers and 10000 steps. We used the median values of the
resulting posterior probability distributions for all the model
parameters as best-fit parameters. Errors on the parameters were
estimated using the 16th and 84th percentiles. In the first loop
of the process, this spectral fit was applied on the continuum
optimised, sky-subtracted spectrum produced in the data release
of R21.

Secondly we constructed a Lyman-↵ narrow-band image
for each Lyman-↵ image. The central wavelength is based
on the results of an asymmetric Gaussian function fit of the
Lyman-↵ line. The continuum level was measured on the left
and right side of the Lyman-↵ line, over a 28 Å width band
and subtracted from the collapsed Lyman-↵ line image. The
NB bandwidth [�left : �right], with �left and �right being the left
and right wavelengths of the band where the spectral layers
were summed, was optimised (from �right � �left = 2.5 to 20
Å) to maximise the S/N as measured in a 0.7" radius circular
aperture (typical MUSE PSF size) centred on each image (on
the catalogue source position). The start and end position of the
spectral band for continuum level estimation were chosen to be
close to the Lyman-↵ line while not containing any Lyman-↵
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Fig. 1. Global properties of the galaxies from the LLAMAS. From left to right: distribution of redshift, lensing magnification, UV magnitude
and SFR (both corrected from lensing magnification). The grey area in each panel represents the sources selected for the spatial fitting (see
Section. 3.4). When more than one image is detected for the same source, the values of the most magnified images are presented in panels 3 and 4.
The magnifications presented in this figure are the total magnification for each source, i.e the sum of the global magnifications of each multiple
image of the same galaxy.

emission ([�left � 34 Å : �left � 6.25 Å] on the left side and
[�right + 6.25 Å : �right + 34 Å]) on the right side. Following this
procedure, we obtained NB images with spectral bandwidths
ranging from 3.75 to 17.5 Å depending on the galaxy (which
represent 3 to 14 MUSE spectral pixels, respectively). The mean
spectral width is 6.9 Å which represents 345 km.s�1 at z = 4.

Third, the new Lyman-↵ image was obtained, a non-weighted
spectrum was re-extracted from the MUSE datacube based
on this new NB image. The purpose of this new extraction
is to get a Lyman-↵ optimised spectrum containing the most
of the Lyman-↵ emission from the galaxy and its halo. We
spatially smoothed the best NB image with a Gaussian filter of
FWHMsmooth = 0.4”. The total spectra is the sum of the spectra
of each MUSE pixel with a flux in the NB image higher that
the typical value of the dispersion measured in the image. To
avoid external contamination, a mask was created manually for
each object to isolate them from possible cluster galaxies or
star residuals in the NB images. Finally the sky subtraction was
performed using the same sky spectrum used to create the first
spectrum.

The same process was performed two more times, each
time based on the last NB image and extracted spectra. If
an object presents a Lyman-↵ emission too low for the spec-
tral extraction (i.e. no pixels with a smoothed SB level >
6.25 10�19 erg.s�1.cm�2.arcsec�2 in any of the tested NB im-
ages, the object was rejected from the sample (in total 12 images
for 5 objects rejected).

3.2. Forward modelling

To study intrinsic morphological properties of the LAEs, we mod-
eled the Lyman-↵ and UV continuum emission in the source
plane making use of the cleanlens function from the latest version
of lenstool. The method used in this study is the forward mod-
elling approach based on parametric source models, including
both lensing and instrumental effects. It consists in generating
parametric source models (based on user assumptions on the
emission profile) in the source plane, lensing it by the best cluster
model, convolving with the PSF and re-gridding it to the spatial
sampling of the observation, to compare with the observation. In
this study we used only Sersic profiles and specifically exponen-
tial (Sersic index n = 1) as used in Wisotzki et al. (2016) and
Leclercq et al. (2017). The free parameters are spatial location

(x and y) of the center, exponential scale radius (a), ellipticity
(✏ = (a � b)/(a + b) with b the minor axis of the distribution),
position angle (✓), magnitude (m) and Sersic index (n, fixed to
1 in case of exponential profiles). The best-fit parameters were
found by minimizing the residuals between input observed im-
ages and simulated image-plane observations. One or several
Sersic components could be used to reproduce one object. The
multiple images of the same object could be fitted together or
separately. In this study we decided to fit each multiple image
separately to avoid multiple images models uncertainties effect
on the source reconstruction. We applied this fit both on Lyman-↵
emission from NB images and UV continuum emission from
HST images for objects with an HST detection in the catalogue.
To isolate each object from other features presented in the NB
images, we constructed manually a contour around each image,
extended enough to cover all significant flux pixels (see Figure
2) and a large (at least 10 MUSE pixels around the image) empty
area around it. Only pixels inside this region are considered for
the �2 calculation. A weight image is associated for each ob-
ject. For MUSE observations the weight values were estimated
as 1/Var[p, q] in each pixel (p,q) from the NB variance image
associated. For the HST images, the standard deviation � was
measured in an empty region close to the object, and the values
of all pixels of the weight image were fixed to 1/�2. The model
includes a contribution from a local background (sky) estimated
from the median flux measured in a large empty region close to
each source. The �2 estimate in lenstool is then:

�2 =
X

p,q

(Ip,q � (Mp,q + sky))2Wp,q , (2)

with Ip,q, Mp,q and Wp,q respectively the value in pixel [p,q] of
the observed, model and weight images.

3.3. PSF estimation

Because we aim at modelling morphological properties of the
LAEs, we have to obtain a very good knowledge of the point
spread function (PSF) in both HST and MUSE observations.
Since the PSF varies with wavelength across the MUSE spectral
range we determined a specific circular Moffat monochromatic
PSF for each object with an FWHM estimated following equation
1 in R21. We constructed MUSE PSF following the same proce-
dure described in Bacon et al. (2017). The approach to determine
PSF FWHM variations with wavelength for each cluster is de-
scribed in R21. For the HST images, we modeled the PSF in each
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Fig. 2. Examples of LLAMAS galaxies and spatial best models. In each
row, we show, from left to right, the MUSE NB image, the best model
and residuals. The contours present smoothed surface brightness levels
at 12.5 and 25.0 ⇥ 10�19 erg s�1 cm�2 arcsec�2 in light yellow and at
62.5, 100 and 200 ⇥ 10�19 erg s�1 cm�2 arcsec�2 in red. The scale in the
left panels are all at 2 arcseconds. We indicated from left to right the
magnification value (µ), the redshift and ID of the source. In the last
column, the areas without pixels indicates the edges of the area located
in the region where the fit is applied, when any area without pixels is
visible, it means that the region used is larger than the image presented
in the figure. In the last row, the yellow line represent the critical line.

filter used for spatial fitting (F555W, F606W, F814W, F110W
and F125W). We used at least 5 non-saturated, bright and isolated
stars detected in each cluster (in all filters). The HST images of
all these stars were combined to create a 51 ⇥ 51 pixels average
image of the PSF centred on the brightest pixel used as PSF by
lenstool.

3.4. Validation and selection with lenstool

To estimate the robustness of the source-plane modeling as a
function of the S/N and extent of images we fitted a range of
simulated Sersic profiles with the same method applied on real
LAEs (for both MUSE and HST images). We generated more than
4000 simulated sources Sersic profiles with randomly selected
parameters (position, scale radius, ellipticity, positional angle and
magnitude). Each source was lensed by a real cluster model (4
randomly selected clusters from R21) and convolved with the
MUSE PSF. We added random realizations of the noise based
on different noise measurements from the Lyman-↵ NB images.
Once a simulated image was created, we detected the multiple im-
ages using the Python/ photutils package (Bradley et al. 2016). If
multiple images of the source were detected, only one image was
fitted (chosen randomly). After applying the forward modelling
approach described before, the best-fit parameters were compared
with initial source parameters. Figure 3 shows how the difference
between input and best-fit magnitudes varies as a function of S/N
and area of each simulated image. We consider that a difference
< 0.3 in magnitude is enough to get a good representation of the
flux distribution in the source plane (with a relative error lower
than 5% and 10% on the scale length and ellipticity parameter
respectively). A region of the plot stands out visually, we defined
a contour at the level of ∆mag = 0.3 that we used after as a se-
lection function for the source-plane spatial study. The S/N and
the number of pixels contributing to the spatial fit were measured
on the optimized NB image of each object with exactly the same
detection process applied on simulated sources. The total distri-
bution of the complete sample of LAEs is represented with grey
points in Figure 3. Finally we obtained 475 MUSE Lyman-↵
images and 271 objects selected for source-plane emission spatial
characterisation. Among them, 142 objects have enough resolved
HST data to be characterised both in UV and Lyman-↵ emission
(which represent 206 images).

The green line on Figure 3, represents the criterion used to
select sources for which morphology best-fit parameters are re-
liably recovered. To determine if the morphology of a source
is correctly recovered by the fit procedure we compared in the
source plane the input and best-fit models. Both input and best-fit
profiles are elliptical profiles, to measure the difference between
the 2 ellipses, we determined the proportion of non-recovered
morphology with respect to the area of the input ellipse by mea-
suring: Reps =

(e1+e2�2 (e1\e2))
e1

with e1 the area of the input ellipse,
e2 the area of the best-fit ellipse and e1 \ e2 the common area.
The two ellipses are defined by their scale radius, ellipticity and
positional angle and the position. We consider the morphological
properties measured well enough when this Reps < 0.3, e.g. the
error on morphology of the source concerns less than 30% of
the total source area. The signal-to-noise ratio used for this se-
lection is integrated on the complete image. Images with a good
signal-to-noise ratio (between 10 and 35) but a very large number
of pixels (between 200 and 1000) can not be well fitted as the
signal-to-noise ratio of each individual pixel is relatively low.

3.5. Modelling the morphology in the source plane

The large majority of previous studies on the SB spatial distribu-
tion of LAEs (Steidel et al. 2011; Wisotzki et al. 2016; Leclercq
et al. 2017) mainly characterised the morphological properties
of the Lyman-↵ nebulae through 1 or 2 components circular ex-
ponential models. Leclercq et al. (2017) decomposed the spatial
fitting of the Lyman-↵ emission in 2 steps: first they fitted the
UV emission on HST images using a single circular exponential
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Fig. 3. Distribution of residual magnitudes between simulated source and best-fit parameters for MUSE Lyman-↵ NB images in the left panel and
HST images in the right panel (see section 3.4). The grey points represent the LLAMAS galaxies. All the objects in the blue dashed contour were
selected for spatial fitting with lenstool based on the magnitude difference between input and best-fit parameters (∆mag < 0.3). The green dashed
contour represents where the spatial fit will recover both the flux distribution and morphological information on the sources as estimated by the
fraction of non-overlap between the simulated and fitted sources (see Sect. 3.4).

profile. Then they fitted the Lyman-↵ emission on MUSE NB
images using a combination of 2 circular exponential profiles,
at the same location, one with the scale radius fixed to the UV
one. This modelling reproduced well the objects of these studies,
with good residuals. But in our study, thanks to the lensing mag-
nification, we observe LAEs with an improved spatial resolution.
After applying this two circular exponential components model
on all the Lyman-↵ images selected for spatial fitting, it was
obvious that this model was not suitable for a large fraction of
the LLAMAS galaxies. Indeed a lot of lensed galaxies from our
sample present either a two-components Lyman-↵ distribution
or a strongly asymmetric fainter Lyman-↵ emission surrounding
a bright core emission. With the intention of obtaining the best
source-plane reproduction for the UV and Lyman-↵ emission
distribution we chose to apply between 11 and 7 different models,
respectively presented in Table 2.

First if the object is detected in HST with enough S/N to be
selected for the spatial fitting (see Figure 3), we performed 2 fits
on the UV image: the first is a circular exponential profile (model
M1) and the second an elliptical exponential profile (model M2).
We applied the fit on the F555W, F606W, F814W, F110W or
F125W filter (depending of target redshift, quality of the detection
in terms of S/N of the images and available HST data in each
cluster) whichever was the closest to the 1500-2500 Å restframe.
Then we fitted 9 models on the MUSE Lyman-↵ emission:

– M3. The classical two-component circular exponential profile
based on UV modelling (5 free parameters)

– M4. The same two-component exponential profile with el-
liptical profiles based on the elliptical UV modelling (7 free
parameters)

– M5. The M1 profile with the possibility to adjust the UV-like
component scale radius (6 free parameters)

– M6. The M3 profile with the possibility to adjust the UV-like
component scale radius, ellipticity and position angle (10 free
parameters)

– M7. Two component circular exponential profiles allowed to
get centroids at 2 different locations (8 free parameters)

– M8. Two component elliptical exponential profiles allowed
to get centroids at 2 different locations (12 free parameters)

– M9. A single-component circular exponential profile (4 free
parameters)

– M10. A single-component elliptical exponential profile (6
free parameters)

– M11. A single-component Sersic elliptical profile (7 free
parameters)

The complete description of free and fixed parameters used in
each model is presented in Table 2.

To disentangle which modelling is the more adapted for each
object we took into account the number of constraints, the number
of free parameters and the final �2, using a Bayesian Information
Criterion (BIC) defined as: BIC = �2ln(L) � k ln(N) with L the
likelihood of the best-fit, k the number of free parameters and N
the number of constraints. We kept as the best modelling the fit
with the minimum BIC.

Thanks to these different modellings, we obtained for each
LLAMAS galaxy the best source-plane spatial model of both
UV (when it is detected) and Lyman-↵ emission. Table 3 shows
how sources are distributed among the best-fit models for each
cluster and for the complete sample. We divided the different
Lyman-↵ emission fits in 3 categories: two components fixed at
the same location, two components free to vary, and the single
component models. In the end, 67% of the LLAMAS galaxies are
well described with a two-components fixed model (but the two-
components circular exponential model is chosen only for 15 %).
12 % of the galaxies are best described by two free components,
which correspond to LAEs presenting either 2 Lyman-↵ emission
spatial peaks or a very asymmetric Lyman-↵ distribution.

We looked for trends between the best-fit model and the
source S/N or lensing magnification effects on the models distri-
bution. We measured median S/N of the objects in each category
of models and found that the two more complex fits (models 7
and 8 with 2 free components) have a median S/N of twice as
high as the median S/N of the other models (S/N=25). Finally we
found that objects modelled with one of the two free components
fits have a median lensing magnification of 6.2 versus 3.7 for
the two fixed components models and 4.3 for the one component
models. Both S/N and magnification seem to impact the mod-
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Fig. 4. Lyman-↵ line flux distribution of the LLAMA galaxies and UDF
Lyman-↵ haloes presented in Leclercq et al. (2017). The light pink his-
togram shows the distribution of the observed flux of Lyman-↵ images
in the LLAMA sample. The dark pink histogram represents the intrinsic
flux distribution of the LLAMA galaxies, obtained by dividing the ob-
served flux by the lensing magnification. This histogram shows only the
images selected for spatial fitting (see Figure 3). The typical uncertainty
at 1 � for LLAMAS flux measurement is about 1.2 ⇥ 10�18 erg.s�1.cm�2.
The grey histogram shows the observed Lyman-↵ flux of the Lyman-↵
haloes presented in Leclercq et al. (2017).

els distribution between the different fits. The fact that high S/N
and high magnification objects tend to prefer a more complex fit
to reproduce intrinsic emission distribution suggests that LAEs
have a more complex structure than a circular Lyman-↵ halo
surrounding a circular ISM Lyman-↵ emission component.

Based on the spectral fit performed on the Lyman-↵ line (see
Section. 3.1) we obtain a measure of the total Lyman-↵ emission
flux for each image. Figure 4 shows the distribution of observed
and intrinsic Lyman-↵ flux of the LLAMAS galaxies selected for
spatial fitting. The grey histogram shows the distribution of the
total Lyman-↵ line flux of the 145 LAEs presented in Leclercq et
al. (2017). Thanks to the lensing magnification, our sample allows
the characterisation of fainter LAEs than non-lensed studies. To
estimate the more realistic intrinsic flux, we use the best-fit of
each object to update the lensing magnification value to account
for the morphology of each source. The magnification was esti-
mated by measuring the ratio between Lyman-↵ emission in the
image plane (measured in the best-fit image plane results) and
the source-plane emission (measured in the best-fit source-plane
model). These new magnification values better represent the total
amplification of the Lyman-↵ emission compared to the previous
values measured at a specific UV location, especially for the most
strongly magnified sources. We find that for magnification un-
der 10, the two magnification values are very similar; for higher
magnification values, the new measurement is on average 2 to
10 times lower than the first estimate, which was an expected
outcome. Indeed, for highly magnified images, the magnification
varies across the image and thus a value measured at one position
in the image does not reflect the average magnification of this
image.

4. Results

In this section we present results on the Lyman-↵ nebulae mor-
phology: spatial extent and axis ratio of the Lyman-↵ haloes,
spatial offsets between UV continuum and Lyman-↵ emissions
distributions.

4.1. Extended emission properties

Once we obtain a good model fit for each source, we need a
common measurement to compare the spatial extent between
the different individual objects. We use half-light (r50) and
90%-light radii (r90) to characterise both the UV and Lyman-↵
emissions. For the total sample, 38% of the LAEs have an HST
counterpart bright enough to be spatially modelled with lenstool.
We estimate r50 and r90 on a source-plane image produced from
the parametric model (minimizing the BIC) of each source.
Depending on the type of models, we measure the two radii from
elliptical or circular rings. For objects with a circular best model
(models M3, M5 and M9) we take ✏ = 0, for elliptical models
M4, M6 and M11 we take the axis ratio value of the brightest
component, and for the models M7, M8 (with 2 components at
different locations) or, M10, we use the mean axis ratio measured
from the model M10 (one elliptical exponential component). We
randomly produce 200 source-plane images selected from the
lenstool MCMC samples and the error bars are obtained by
measuring r50 and r90 on each image. Error bars are estimated
from the 68 % confidence interval on each side of the best model
value. We also measure in the same way the r50 and r90 radius on
the best-model images of the Lyman-↵ haloes from Leclercq et
al. (2017).

Based on the r50,Ly↵ and r90,Ly↵, we measure the concentra-
tion parameter of the Lyman-↵ emission, which measures how
compact the Lyman-↵ light profile is. We measure values ranging
from cLy↵ = r90/r50 = 33.3 to cLy↵ = 1.15 with a median value of
2.57. The median value of cLy↵ = 2.57 corresponds to a Sersic
index of n = 1.2 which is close to the exponential profile index
value n = 1. The concentration of Lyman-↵ emission is only
weakly correlated with the Lyman-↵ extent, the more compact
haloes are also the smaller.

We used the 90-light radius to compare the spatial extent of
the Lyman-↵ emission in LLAMAS and UDF galaxies (Leclercq
et al. 2017), as the half-light radius of UDF galaxies will be over-
dominated by the bright continuum-like component and will not
reflect the extended halo properties. Figure 5 shows the distribu-
tion of the circularised Lyman-↵ 90%-radius r90,Ly↵ as a function
of UV r90,UV (for multiply-imaged systems we present the value
of the most extended image for both UV and Lyman-↵ emis-
sion). Among the LLAMAS, 40% of sources have a Lyman-↵
halo substantially smaller than the vast majority (i.e. 97%) of the
halos in Leclercq et al. (2017). We measured the inverse-variance
weighted mean of the ratio x90 = r90,Ly↵/r90,UV in both UDF and
LLAMAS and find that the LLAMAS galaxies present on aver-
age a higher value, with x90,µ,LLAMAS = 18.0, compared to the
UDF sample for which we find x90,µ,UDF = 10.40. The value of
x90,µ,UDF is consistent to the values measured in Leclercq et al.
2017 between the halo component scale radius and the core UV-
like component. These values show that there is a large diversity
of Lyman-↵ emission concentrations (very diffuse or peaked), but
in 97% of the cases we observe a Lyman-↵ halo more extended
than the UV continuum emission, and 75% and 47% are signif-
icantly more extended at 1 and 3 � respectively. This confirms
that the Lyman-↵ emission is intrinsically more extended than
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Model description N components Fixed parameters Free parameters
M1. One circular exponential 1 ✏ = 0 ; n=1 x; y; a; m
M2. One elliptical exponential 1 n=1 x; y; a; m; ✏; ✓
M3. Two circular exponential 2 ✏1 = ✏2 = 0; n1 = n2 = 1; x1 = x2; y1 = y2;
fixed components a1 = aUV a2 ;m1; m2
M4. Two elliptical exponential 2 ✏1 = ✏UV; ✓1 = ✓UV x1 = x2; y1 = y2; a2
fixed components a1 = aUV; n1 = n2 = 1; m1; m2; ✏2; ✓2
M5. Two circular exponential 2 ✏1 = ✏2 = 0; n1 = n2 = 1 x1 = x2; y1 = y2;
fixed components a1 = aUV ± 0.1”; a2 ;m1; m2;
M6. Two elliptical exponential 2 n1 = n2 = 1 x1 = x2; y1 = y2;
fixed components a1 = aUV ± 0.1”; a2 ;m1; m2;

✏1; ✏2; ✓1; ✓2
M7. Two free circular 2 n1 = n2 = 1; ✏1 = ✏2 = 0 x1; x2; y1; y2; a1; a2; m1; m2
components
M8. Two free elliptical 2 n1 = n2 = 1 x1; x2; y1; y2; a1; a2; m1; m2
components ✏1; ✏2; ✓1: ✓2
M9. One circular exponential 1 n1 = 1; ✏1 = 0 x1; y1; a1; m1
component
M10. One elliptical exponential 1 n1 = 1 x1; y1; a1; m1, ✏1, ✓1
component
M11. One Sersic circular exponential 1 x1; y1; a1; m1; n1
component

Table 2. Description of free and fixed parameters used for the different spatial models applied. x and y are the RA and DEC positions, m is the
magnitude, a is the scale radius, n is the Sersic index, ✏ is the ellipticity and ✓ is the positional angle. The models M1 and M2 are applied only on
the UV images and models from M3 to M11 on Lyman-↵ images.

Cluster N images HST with MUSE only MUSE 2 fixed comp 2 free comp 1 comp
(N obj)

A2744 63 (49) 43 20 46 4 13
A370 39 (15) 16 23 23 6 11
MACS0257 27 (12) 14 13 14 1 11
MACS0329 7 (4) 3 4 6 1 0
MACS0416N 33 (22) 27 6 25 6 2
MACS0416S 30 (14) 27 3 24 2 3
MACS0451 16 (10) 2 15 14 0 3
MACS0520 16 (10) 1 15 10 3 3
BULLET 5 (5) 1 4 5 0 0
MACS0940 31 (25) 10 21 20 6 4
MACS1206 41 (25) 11 30 24 6 11
RXJ1347 60 (32) 16 44 44 6 10
SMACS2031 37 (15) 11 26 24 7 6
SMACS2131 15 (8) 4 11 11 4 0
A2390 5 (3) 5 0 3 1 1
MACS2214 20 (8) 6 14 13 3 4
AS1063 15 (7) 15 0 14 1 0
A2667 7 (4) 1 8 5 1 1
TOTAL 469 (268) 45% 55% 67% 12% 21%

Table 3. Summary of the spatial best-fits distribution in each cluster. The first column shows the total number of Lyman-↵ images selected for
spatial fitting and the boldface numbers the number of unique objects. The second and third columns shows the number of images with both UV and
Lyman-↵ detection and only a Lyman-↵ detection respectively. The three last columns show the distribution in the 3 main categories of Lyman-↵
emission models. The last row shows the repartition for the global sample.

the UV component as measured in previous studies (Steidel et
al. 2010; Leclercq et al. 2017; Wisotzki et al. 2018). We find
smaller values for x50 = r50,Ly↵/r50,UV with x50,µ,LLAMAS = 12.0
and x50,µ,UDF = 4.6.

From the spatial modelling, we obtain a measure of the axis
ratio of the UV and Lyman-↵ emission distribution (through the
axis ratio q = b/a between the major (a) and minor (b) axes of
the best-fit ellipse). This value is interesting to study as it should
correlate with the spatial distribution of the neutral hydrogen in

the CGM and possibly with the inclination of the galaxy. We
use the best model of each source to determine the degree of
ellipticity of the UV and Lyman-↵ distributions in the source
plane. Among the galaxies selected to be spatially modelled
in UV emission, 38 % prefer a circular best model and 62 %
an elliptical one. For Lyman-↵ emission, 52 % of the haloes
are better described by a circular model and 48% an elliptical
one (we consider models M7 and M8 as elliptical models). The
median UV axis ratio q, measured only on elliptical sources, is
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hqi ⇠ 0.22. For multiple systems we measure a magnification
weighted mean of the axis ratio values of each image of the
system (e.g. the same results are found if we use signal-to-noise
ratio weighted mean as the magnification value is strongly
correlated with the spatial integrated signal-to-noise ratio). When
we consider only images located inside the green contour in
the second panel of Figure. 3, we find a median of hqi = 0.38.
Applying the same procedure to measure the distribution of
Lyman-↵ emission axis ratios, we find that Lyman-↵ haloes are
on average less elongated (median value of 0.22 for UV and 0.48
for Lyman-↵ emission). The distributions of axis ratio values for
the UV and Lyman-↵ emission distributions are presented in the
Figure 6. These results are consistent with the trend presented
in Chen et al. (2021) and with the measurements for the high-z
simulated LARS galaxies in Guaita et al. (2015) who found
similar values of UV and Lyman-↵ axis ratio (with axis ratio of
their Lyman-↵ emission between 0.4 and 0.9, with a mean value
around 0.7). Wisotzki et al. (2016) measured also that 75% of
their LAEs came out with a UV axis ratio smaller that 0.5. We
use the axis ratio from the best source-plane model and apply the
same procedure described previously for the multiple systems.
The axis ratio is a useful indicator of the galactic disk inclination
and hydrogen distribution morphology for the Lyman-↵ emission.
Haloes with a small axis ratio value indicate that the CGM is
structured along a preferred direction around the UV source.

We find no significant variation of the axis ratio with
redshift. However we found a significant correlation between
the spatial extent of the emission in the image plane and the
proportion of circular and elliptical best model. We measured the
division between circular and elliptical in three equal-size bins
based on number of pixels in the detection map. For Lyman-↵
emission, we measure 13%, 40% and 77% of elliptical best
model for respectively 3.3 < area < 7, 7 < area < 9.6 and
9.6 < area < 37.5 with area in arcsec2. The more a Lyman-↵
halo is resolved (with a high detection map area which is strongly
correlated to the lensing magnification and signal to noise ratio),
the more it would prefer an elliptical model. The same effect
is observed in S/N as detection map area and S/N are strongly
correlated (see Figure 3). These results also indicate that the
circular shape measured on the Lyman-↵ emission could be
partly a limitation due to lower signal to noise ratios and incorrect
PSF estimation.

Since the lensing models are used to measure all the proper-
ties presented here, lensing uncertainties in the mass model used
in the lensing reconstruction could strongly impact the results.
To estimate the impact of the lensing model on the spatial mea-
surements we study the dispersion of the different measurements
between the different images of the 80 multiple systems with at
least two images selected for spatial fitting (including 22 systems
with 3 or more images with both Lyman-↵ and UV detections).
For each system we measured the magnification-weighted mean
(h.iµ) and standard deviation (�µ) for each of the following pa-
rameters : r50,Ly↵, r50,UV, UV (qUV) and Lyman-↵ axis ratio (qLy↵)
and spatial offsets (presented in the following sections). All these
measurements are presented in Figure 7.

For the spatial extent measurements (left panel of the Fig-
ure 7), we found that 19% of the multiple systems present a small
dispersion between the different images (variation smaller than
20% of the mean value in hrLy↵iµ and in hrUViµ). For 30% of
the systems, the variation between the different images is moder-
ate (between 20 and 50% of the mean value) and the remaining
50% present a large variation between multiple images. Finally

4 multiples systems present a variation of the Lyman-↵ extent
larger than the mean value. After a visual inspection, we found
that these systems are the most magnified galaxies (with a total
magnification between 20 and 50). Within these specific systems
the variations in amplification and shear, and therefore in spatial
resolution, between images are very large, which explains the
variations observed in the measurements. In all the results pre-
sented in this study, we keep the values measured on the most
extended image of each multiple system. We find the same kind
of trends for the axis ratio (middle panel of the Figure 7).

4.2. Variations in the spatial extent of Lyman-↵ emission

In the Figure 5, we observe a correlation between Lyman-↵
and UV continuum r90 for both UDF and LLAMAS datasets.
The error-bars weighted Pearson coefficients (⇢UDF = 0.22
and ⇢LLAMAS = 0.20) suggest that these correlations are
weak but significant, with p-values of (p0,UDF = 0.02 and
p0,LLAMAS = 0.05). The LLAMAS values seem more scattered
(�UDF = 7.6 kpc < �LLAMAS = 22 kpc) and the correlation
more marginal. This higher spread could be due to the larger
uncertainties of the LLAMAS measurements only or also to
the fact that lensing studies provide access to a new population
of weaker and smaller LAEs than those characterised by the
previous studies. We notice a strong effect of the detection
isophotal area (number of pixels in the detection map of each
Lyman-↵ image) on this correlation. We divided the sample in
three equal-size bins of low, medium and high value of spatial
extent and measured the weighted Pearson p-value and coefficient
in each bin. We find that the less extended images (between 3.3
and 6.1 arcsec2) present no correlations between Lyman-↵ and
UV r90 (p0 > 0.2 and ⇢ < 0.1). On the contrary the two bins of
medium (between 6.1 and 10.2 arcsec2) and highly (between 10.2
and 44.2 arcsec2) extended images show a significant correlation
(p0 = 0.033, ⇢ = 0.36 and p0 = 0.05, ⇢ = 0.33 respectively).
This shows that the correlation is stronger when we look only
at the images with higher resolution and then suggests that the
absence of correlation for the low spatial resolution is due to
some bias. The same effect is measured with the magnification
and the signal to noise ratio which are both strongly correlated
with the image-plane resolution. Finally the different models
used to reproduce the LLAMAS galaxies, of which 7 out of 9 are
completely independent of UV spatial properties could probably
play a role in measuring a lower correlation between Lyman-↵
and UV spatial extent.

We searched for correlations between the Lyman-↵ emission
size (using the r50,Ly↵ parameter) and the physical parameters gov-
erning the host galaxies (star formation rate, Lyman-↵ equivalent
width, flux and luminosity, and properties of the Lyman-↵ line pro-
file), and find three more or less significant correlations presented
in Figure 8. First we find a very significant positive correlation be-
tween r50,Ly↵ and the FWHM of the Lyman-↵ line (with weighted
Pearson coefficient of ⇢ = 0.35 and p-value of p0 = 0.0002).
Secondly, we observe a negative trend between r50,Ly↵ and the
Lyman-↵ rest-frame equivalent width W0 (with weighted Pearson
coefficient of ⇢ = �0.25 and p-value of p0 = 0.07; the more ex-
tended the Lyman-↵ halo, the smaller is W0. Finally we observe
a weaker positive correlation between r50,Ly↵ and the UV SFR
(⇢ = 0.18 and p0 = 0.0002). We observe similar correlations
between theses three parameters and r90,Ly↵.
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4.3. Spatial offsets between UV and Lyman-↵ emissions

Looking at the best model of each UV and Lyman-↵ source, we
notice a significant spatial offset between the two peaks locations;
some examples are shown in Fig 9. We measure this offset in
each galaxy with a UV component observed in HST and selected

for spatial fitting (see Section 3.4). We performed two different
measurements on each galaxy. First we measured the two loca-
tions of peak emission (UV and Lyman-↵) in the image plane.
We measure the peak location after a spatial Gaussian filtering of
FWHM=0.2 or 0.1" for Lyman-↵ NB and HST images, respec-
tively. We ray-trace these values into the source plane to measure
the intrinsic (physical) spatial offset between the two emission
peaks, in kpc. The distribution of this "peak to peak" offsets mea-
surements is presented in dark blue in Figure 10. For the total
sample, we measure a median value of ∆(peaks) = 0.67 ± 0.13
kpc. When we keep only spatial offsets larger than 2 MUSE pix-
els (i.e. 0.4") in the image plane, as they are considered more
significant, the median value became ∆(peaks) = 1.16 kpc. Sec-
ond, we measure the spatial offset between UV and Lyman-↵
best model centroids (measured on the best-model source-plane
image). For models with 2 Lyman-↵ emission peaks (M7 and M8
in Table 2), we measure the offset between the UV component
centroid and the 2 Lyman-↵ peaks and kept only the smallest.
The distribution of these offset measurements is shown in light
blue in Figure 10, with the median value of the total sample is
∆(centroids) = 0.58±0.14 kpc. Among the total sample, we iden-
tified 3 galaxies (two of them presented in Fig 9) which present
a strong Lyman-↵ absorption feature (LBG) in their spectrum
and a huge spatial offset between UV and Lyman-↵ component.
For these three sources we can attribute the large offset value to
the absorption of Lyman-↵ at the location of the UV component.
We compare our results with the three recent studies on spatial
offsets performed by Hoag et al. (2019); Lemaux et al. (2020)
and Ribeiro et al. (2020) on three samples with similar ranges
of Lyman-↵ luminosities and UV magnitudes, and found a very
good agreement. Hoag et al. (2019) measured the spatial offsets
in 300 galaxies at 3 < z < 5.5 observed in slit data, and find a
median value of 0.61 ± 0.05 kpc. Ribeiro et al. (2020) measured
a similar value in a sample of ⇠ 900 galaxies at 2 < z < 6 of
0.60 ± 0.05 kpc. When they selected 11% of galaxies with se-
cure offsets (after a visual inspection), the median value become
1.9 ± 0.2 kpc. Finally Lemaux et al. (2020) measured for 64 ob-
jects (mix of lensed and non-lensed galaxies) with 5 < z < 7 a
median offset of 0.61 ± 0.05 kpc. In LLAMAS galaxies, we do
not measure any significant variation of the offset values with
redshift.
Finally, we measure the impact of the lensing model to the offset
measurements (see Figure 7). We found that 75% of the multiple
systems have a dispersion smaller than the mean value.

4.4. Significance of the offsets measurements

To measure the robustness of these measurements we estimate
the probability of measuring such offsets if Lyman-↵ and UV
peaks are supperposed. Using the MCMC optimisation result of
the best model from lenstool, which provides a list of values of x
and y positions in the source plane tested during the optimisation,
for both UV and Lyman-↵ models. We apply the measured offset
to the Lyman-↵ position sample to center the cloud of Lyman-↵
positions on the UV ones. We randomly draw 10.000 pairs of UV
and Lyman-↵ positions and measured for each couple the offset
value �95, measured in this way, corresponding to a cumulative
probability to randomly measure an offset smaller than the
real one ∆ of 95%. In other words it corresponds to the offset
value from which there is less than 5% of chance to randomly
measure a similar or larger offset from the best models. We
consider that an offset measurement is significant when �95 < ∆.
We find that 63% of galaxies have a significant offset. Among
the remaining 37%, we measure with the same method, if the
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offsets corresponding to the cumulative probability of 68% (�68
at one sigma) which are smaller than ∆ (corresponding to offset
significant at only one sigma). We consider that all the galaxies
with ∆ < �68 are compatible with the non-offset scenario. For
these galaxies, we use the �68 as an upper limit to the offset
measurement. We measure this fraction of spatial offsets in
3 bins with 0 < ∆ < 1 kpc, 1 < ∆ < 2 kpc and ∆ > 2 kpc.
We find respectively 48%, 92% and 92% of significant offsets.
The fraction of measurements compatible with the non-offset
hypothesis is of 37%, 5% and 2% in the 3 same bins, respectively.
Note that non significant offsets could simply be due to small
intrinsic values or indeed coincident UV and Lyman-↵ emission.

The spatial offsets measured in kpc in the source plane
should be correlated to the UV size of the galaxy to be physically
interpreted. With the aim to propose a more consistent measure-
ment of spatial offset with respect to the UV continuum emission

size, we measure the elliptical distance, ∆ell (normalised by the
UV emission 90% isocontour elliptical parameters) between the
Lyman-↵ emission centroids and the UV emission centroid:

∆ell =
⇣ XLy↵

Rx,UV

⌘2
+
⇣ YLy↵

Ry,UV

⌘2
(3)

with (XLy↵,YLy↵) the position of the Lyman-↵ emission centroid
in the referential formed by the axis of the UV emission elliptical
distribution and (Rx,UV,Ry,UV) respectively the semi-major and
semi-minor axis of the UV elliptical emission distribution.

A value of ∆ell < 1 means that the Lyman-↵ emission
center is located in the UV continuum component and probably
produced by substructures within the star-forming region. When
∆ell > 1, the Lyman-↵ emission peak is produced outside of the
stellar component, probably by satellite galaxies, or large-scale
effects in the CGM. We show the distribution of ∆ell values in
grey in Fig 11. We measure that 40% of the galaxies present an
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external spatial offset as high as ∆ell>2.

We measure no correlation (p-values > 0.05) between the
values of elliptical distance and the physical parameters of the
host galaxies (Ly↵ W0, flux and luminosity, ∆ in kpc). After di-
viding their sample of galaxies in 2 bins, based of W0, Hoag
et al. (2019) found a significant trend: galaxies with lower W0
values show higher offset values (mean of 1.92 ± 0.13 kpc) than
galaxies with higher W0 (mean of 1.51 ± 0.11 kpc). We do not
confirm this trend, neither with offset value in kpc nor with the
elliptical distance. Lemaux et al. (2020) observed that the spa-
tial offset increases with the UV brightness of the galaxies. We
find the opposite correlation when we compare UV SFR values
and elliptical distances for all galaxies with secure spatial offset
measurements (90 sources). Galaxies with an elliptical distance
∆ell < 3.9 (45 sources) show on average a higher UV SFR value
(hS FRi = 1.74 ± 0.23 M� yr�1) than galaxies with ∆ell > 3.9
(45 sources, hS FRi = 1.26 ± 0.28 M� yr�1). We notice also that
the galaxies with a higher elliptical distance present a smaller
UV size (hr50,UVi = 0.08 ± 0.01 kpc) and larger Lyman-↵ ver-
sus UV emission extent (h r50,Ly↵

r50,UV
i = 25.5 ± 4.3), than galaxies

with smaller elliptical distances (hr50,UVi = 0.31 ± 0.4 kpc and
h

r50,Ly↵

r50,UV
i = 7.0 ± 0.8). Thus, more than half of the Lyman-↵ peaks

are located outside of the stellar body of the source which could
be due to the presence of an extra Lyman-↵ emission source such
as a satellite or merging galaxy.

Besides, it should be easier to distinguish a spatial offset in the
Lyman-↵ emission produced by a satellite galaxy for smaller (low
rUV) galaxies, because these sources should emit less Lyman-↵
photons and thus the contribution of a satellite galaxy would be
easily detectable in the global profile. This could explain why
the galaxies for which we measured higher elliptical distances
present on average a smaller UV component.

5. Discussion

5.1. Production of mock observations

In order to physically interpret these results we compare the
measured LAE properties with a cosmological radiation hydro-
dynamical (RHD) simulation of a high-redshift galaxy evolving
from z = 6 to z = 3, described in Mauerhofer et al. (2021).
This zoom-in simulation was produced using the ramses-rt code
(Rosdahl et al. 2013; Rosdahl & Teyssier 2015). The simula-
tion includes all the expected Lyman-↵ production mechanisms
(photo-ionization and photo-heating of hydrogen by local sources,
collisional excitation of hydrogen as well as contribution from
the UV background) and so represents a powerful tool to study
Lyman-↵ photons escape in both ISM and CGM. This simulated
galaxy has been deliberately chosen to be representative of the
faint-UV LAEs detected in the recent MUSE studies of LAEs
at high redshift (Leclercq et al. 2017; Wisotzki et al. 2016) in
terms of halo mass (Mh = 6 ⇥ 1010M� at z = 3). We study mock
observations of the Lyman-↵ line cubes and UV continuum emis-
sion at 1500 Å rest-frame. Each mock Lyman-↵ dataset consists
in a 10"⇥10"⇥10.9 Å datacube centered on the Lyman-↵ line
with 0.067"⇥0.067"⇥0.0625 Å pixels, which is three times better
than the MUSE sampling both in spatial and spectral directions.
The UV continuum 1500 Å rest-frame images are produced with
0.01"⇥0.01" pixels which are 5 times smaller than HST/ACS
pixels. To represent the diversity of observed Lyman-↵ profiles,
12 mocks datacubes were produced for each of the 129 simulation
timesteps, by projecting along 12 different line of sights defined

by healpix Nside=1 (identical at all redshifts). Thus 12⇥129
mocks were produced at the 129 different redshifts ranging from
z = 3.000 to z = 5.989 with a regular lookback time interval of
10 Myrs. Although this simulation focuses only on one galaxy,
the fact that this galaxy is studied at 129 different redshifts in 12
different directions adds some diversity due to variations in SFR
with time, galaxy growth, effects of radiative transfer into the
CGM and line of sight projections. The global properties of the
simulated galaxy sample and UDF and LLAMAS sample are pre-
sented in Figure 12. Altogether, this sample of mock observations
has physical properties close to the LLAMAS properties in terms
of redshift, Lyman-↵ luminosity and SFR. The median redshift
value is z = 3.92 for the simulated data versus z = 4 for the
LLAMAS sample. Note that the distribution of UV magnitudes
in the simulation is narrower than that of LLAMAS galaxies, but
it roughly covers a similar range of MUV with a median value
slightly brighter than the median value of the LLAMAS sample
(�17.8 vs. �17.0 respectively).

The SFR of the simulated galaxy varies with redshift, on av-
erage the SFR increases during the formation and evolution of
the galaxy from 0.5 M�.yr�1 to 1.23 M�.yr�1 between z = 6 and
z = 3 with few SFR peak episodes (up to 3.0 M�.yr�1) during its
history. These SFR variations are strongly correlated with the vari-
ation of the total Lyman-↵ luminosity. The median value of the
SFR on the simulated sample (SFRSim = 0.80 M�.yr�1) is larger
than the LLAMAS median value (SFRLLAMAS = 0.48 M�.yr�1),
although lower and higher SFRs can also be found in the LLAMA
sample. We notice a very good match in terms of Lyman-↵ lumi-
nosities between LLAMAS and the simulation, with Lyman-↵
luminosities ranging from log(Ly↵/erg.s�1) ⇠ 40 to 42.5. with a
median value around 41.5.

We note that the UV size of the simulated galaxy increases
from 0.15 to 0.45 kpc between z = 6 and z = 3 as a result of the
continuous mass growth due to gas accretion and mergers over
this period of ⇠ 2 Gyr.

To compare with lensed and non-lensed MUSE observa-
tions of high redshift LAEs, we produced mock "UDF-like" and
"LLAMAS-like" Lyman-↵ NB and HST images from the simu-
lated galaxies. To produce Lyman-↵ NB images we collapse a
cube containing all the Lyman-↵ emission without continuum. To
reproduce non-lensed MUSE Lyman-↵ NB images of LAEs, we
convolve the initial raw Lyman-↵ NB images by a typical MUSE
UDF PSF, depending on the redshift of the galaxy, as described
in Section 3.3. Finally we re-grid the images at the MUSE sam-
pling of 0.2"⇥0.2" pixels and then add a random Gaussian noise
based on the typical level observed in UDF Lyman-↵ NB images.
We follow the same method for UV images; we convolve the
raw UV images with UDF HST PSF, constructed following the
method explained in Section 3.3, using HST F606W or F814W
images (depending on the redshift). We finally re-grid the images
at the HST sampling of 0.05"⇥0.05". We add a random Gaussian
noise based on the typical level observed in the HST images of
the UDF. To reproduce "LLAMAS-like" observations, we first
chose randomly a cluster model and a specific source location
from the R21 data release. We lens both UV and Lyman-↵ NB
images by the lens model. We then follow the same procedure
for PSF convolution, pixels sampling and addition of Gaussian
noise as for UDF-like observations. We use typical MUSE PSF
parameters and HST PSF measured in the cluster used as a lens.
For both kinds of observations (UDF-like and LLAMAS-like) we
use the python package photutils to detect the different images,
following the same criteria used for the LLAMAS sample (see
section 2.5). When the lensing produces multiple images, we
keep only one of them for comparison with observations. We
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Fig. 9. Presentation of 12 objects from the LLAMA sample presenting different values of spatial offsets. For the 4 galaxies on the top row, we
show also the source-plane reconstruction. The observed images are labelled with a green ’I’ and the source-plane modelisations with a blue
’S’. In each panel, we show HST images (F814W or F606W depending of the redshift) or source-plane reconstruction. The MUSE Lyman-↵
emission is represented by the red, orange, yellow and white contours which correspond at a smooth surface brightness level of 250, 100, 50
and 12.5 10�19 erg.s�1.cm�2.arcsec�2, respectively. The ID, redshift and magnification values are given for each object. The ∆ value is the value
of the spatial offset measured in the source plane between the UV and Lyman-↵ best model centroids. The blue cross indicates the UV position
in the image plane and the pink circle the Lyman-↵ one. In all panels we add a scale (white line) of 1" in the image-plane and of 1 kpc in the 4
source-planes images .
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Fig. 11. Distribution of elliptical distance (cf Section 4.4) measured in
the source plane between Lyman-↵ emission centroids and the ellipse
formed by the UV emission distribution (using r90,UV as radius). The
grey distribution represents all the LLAMAS galaxies and the black
hatched only the galaxies with a spatial offset probability higher than
95%. The vertical dotted line represents the separation between internal
and external spatial offsets (∆ell = 2).

apply a S/N threshold of S/N=6 for Lyman-↵ NB "UDF-like"
images as applied in Leclercq et al. (2017). For LLAMAS-like
images, we apply the same selection for spatial fits as for real
observations, highlighted by the blue contour in Figure 3. We fi-
nally obtain a sample of 1164 raw images (both UV and Lyman-↵
NB), 271 "UDF-like" images and 254 "LLAMAS-like" (the other
produced UDF-like and LLAMAS-like images had too faint UV
or Lyman-↵ images to be detected or spatially characterised).

5.2. Extended Lyman-↵ haloes

5.2.1. Variations in Lyman-↵ extent

We apply the same spatial fit as presented in Section 3.5 to the
three types of mock observations (’raw’ simulation, UDF-like and
LLAMAS-like observations). For UV measurements, we apply a
single elliptical exponential component fit on the three different
mock observations. For the raw data and UDF-like observations
we apply on Lyman-↵ NB images a single elliptical exponential
two components fit (M4 in Table 2). For LLAMAS-like mock
observations, in order to fairly compare with the LLAMAS
sample results, we applied 3 different fits on each selected image
and compared BIC criteria to choose the best model of each
galaxy. We choose to apply the models labelled M4, M6 and
M8 in Table 2. We measured half-light and 90%-light radius on
best-fit images for each source. The morphology of simulated
LLAMAS haloes gives a similar range of concentrations
(c = 1.16–32.5) as the real observations. Figure 13 shows the
distribution of Lyman-↵ r90 for UDF, LLAMAS, UDF-like
and LLAMAS-like galaxies. We observe that the simulated
UDF galaxies (empty grey points) are confined to a small
region of the cloud of points from Leclercq et al. (2017). The
simulated LLAMAS-like galaxies are located in a different
region, presenting both smaller and higher values of Lyman-↵
extent, closer to the real LLAMAS galaxy Lyman-↵ spatial
extent values. In all LLAMAS-like and UDF-like galaxies, the
Lyman-↵ emission is measured to be more extended than the UV
central component, as for real LLAMAS galaxies. However the
mean x = r90,Ly↵/r90,UV ratio is smaller for the simulated galaxies
whatever the simulated observation method (hx90,UDF�simi = 4.3
and hx90,LLAMAS�Simi = 5.0). On average the simulated LAEs
present a Lyman-↵ emission which is less extended, with respect
to the UV component, than the observed ones. The fact that the
same simulated galaxy leads to different physical parameters is
indicative of an inconsistency between the two measurements
which could be due as much to the measurement method as to
the instrumental effects (PSF and noise).

Figure 14 represents the relative errors (i.e. the ratio of
LLAMAS-like or UDF-like measurements and original mock
measurement) of UV and Lyman-↵ size measurements both for
LLAMAS-like (in blue) and UDF-like sources (in green). We
notice that UDF measurement tend to overestimate both UV and
Lyman-↵ emission sizes. This effect could be due to the PSF
smoothing, dominant in the UDF simulated images. The UV
measurements on the LLAMAS-like simulated galaxies are in
good agreement with the values estimated on the original high
resolution images of the simulation. The Lyman-↵ extent is
less constrained, however no systematic bias is observed. These
different results confirm the gain from the lensed samples in the
study of extended Lyman-↵ emission.
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Fig. 12. Global physical properties of the simulated, UDF and LLAMAS LAEs. From left to right: redshift, Lyman-↵ luminositie, UV magnitude
and SFR distributions. The Lyman-↵ luminosity and UV magnitude of the LLAMAS galaxies are intrinsic values measured (i.e. unlensed values).
LLAMAS galaxies represented here are only the objects selected for spatial fitting (see Sect. 2.5). All values are measured following the same
procedure on UV and NB Lyman-↵ images.

5.2.2. Origin of the extended Lyman-↵ emission

We notice in the simulations a strong effect of the line of sight
on the spatial extent measurements but we did not measure any
significant correlation between the Lyman-↵ spatial extent and
the physical parameters of the galaxies in the simulation both
for the UDF-like and LLAMAS-like samples. Both in the UDF
and LLAMA samples, the Lyman-↵ emission is almost always
more extended than the UV component traced by the UV rest-
frame emission thus dominated by the young stellar population
emission. From the results of this study we propose two possible
scenario to explain this result. First the Lyman-↵ haloes could be
due only to the scattering of the Lyman-↵ photons from the source
emission to the outskirts of the halo. This scenario is supported
by strong correlation measured between r50,Ly↵ and the width of
the Lyman-↵ line and presented in the Figure 8. Indeed, assuming
that more extended Lyman-↵ haloes trace optically thick media
where the number of Lyman-↵ scatterings is increased, we expect
from theoretical studies that these halos will exhibit broader line
profiles as a result of resonant scattering (e.g. Verhamme et al.
2018)

Secondly, the correlation measured between r50,Ly↵ and the
UV SFR (Figure 8) indicate that the spatial extent of the CGM
may also depend on the UV stellar activity. Anisotropic outflows,
as observed in star-forming galaxies at 2 < z < 6 (Steidel et al.
2010; Pelliccia et al. 2020; Ginolfi et al. 2020) can be produced
by stellar feedbacks. These outflows could push the gas and thus
let Lyman-↵ photons diffuse further away from the galaxy center
by decreasing the covering fraction of the hydrogen gas (Lemaux
et al. 2020); causing the halo expansion. This scenario could
also explain the asymmetric and anisotropic Lyman-↵ emission
distribution noticed in some LLAMAS galaxies. Rasekh et al.
(2021) measured the same trend at low redshift (45 galaxies at
z < 0.24) where the Lyman-↵ emission extent is correlated with
the stellar mass and the star formation regions sizes.

5.3. Spatial offsets between UV and Lyman-↵ emissions

5.3.1. Offsets in mocks vs. observations

We measured a significant spatial offset between UV and Lyman-
↵ emission in 60% of the LLAMAS galaxies, ranging from 0.1
to 7 kpc. Following the same procedure used in observational
data (Sect. 3.2 ), we measured spatial offsets between UV and
Lyman-↵ emission in the three samples of simulated sources.
The left panel of Figure 15 shows the values of spatial offsets
measured in raw simulations (grey) and LLAMAS-like sources
(yellow). The values shown in orange are the sources with a
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Fig. 13. Lyman-↵ emission 90-light radius r90,Ly↵ as a function of the UV
emission 90-light radius r90,UV for UDF galaxies (in grey), LLAMAS
galaxies (in red), UDF simulated galaxies (empty grey circles) and
LLAMAS simulated galaxies (empty red circles).

spatial offset larger than 0.4" in the image plane (which is often
the limit given in the literature to claim significant offsets in
MUSE observations). We notice that a high number of LLAMAS-
like sources (22%) present an offset larger than 0.4" in the image
plane, thanks to lensing magnification. The distribution of spatial
offset measured on LLAMAS-like simulated galaxies is close to
the raw simulations measurements. (∆UV�Ly↵,simus = 0.40 kpc and
∆UV�Ly↵,LLAMAS�like = 0.64 kpc). In the UDF-like mocks, only 16
sources (6%) show an offset larger than 0.4", which can explain
why no spatial offsets are usually reported with MUSE in non-
lensed galaxies due to resolution limits and emphasizes the gain
provided by lensing surveys. When we compare the distribution
of spatial offsets measured in the LLAMAS sample with the
distribution measured in the LLAMAS-like sample (right panel
of Figure 15), we find a very good match, highlighting that these
simulated galaxies incorporate physical mechanisms capable of
producing similar spatial offsets to those observed. Figure 11
represents the values of ∆ell for the simulated LLAMAS-like
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galaxies in gold. We notice that the simulated galaxies have on
average lower elliptical distances but span anyway a large range
of rell values as measured in the LLAMAS galaxies. 72% of
the simulated LLAMAS-like galaxies present an internal spatial
offset with ∆ell < 2. We do not measure very high values (>20) of
∆ell in the simulated galaxies. In the LLAMAS, we identify the
galaxies with ∆ell > 20 as being LBGs with a strong absorption
feature observed in their spectra (one example is presented in the
Figure 10 at z = 4.69).

5.3.2. Origin of the spatial offsets in the simulation

Thanks to the high spatial resolution of the simulation, we
can investigate the origin of the spatial offsets found in the
mocks. Figure 16 shows that there are two regimes in the
elliptical distance distribution of LLAMAS galaxies: sources
with ∆ell < 2 and ∆ell > 2. Galaxies with ∆ell < 2 represent
38% of the LLAMAS sample and 72% of the LLAMAS-like
simulated galaxies. In this case, the spatial offset is likely due
to an offsetted star formation clump emitting a high quantity of
Lyman-↵ photons or due to the inhomogeneous neutral hydrogen
distribution surrounding the galaxy. For low redshift galaxies,
the LARS sample (Hayes et al. 2013, 2014; Östlin et al. 2014)
observed a high distinct clumpiness of the ISM emission in
both UV and H↵ emission as well as a complex structure of
the Lyman-↵ emission. As we know that such sub-structures
are present in high redshift galaxies (Elmegreen et al. 2013 and
Förster Schreiber et al. 2018), they could explain the formation
of small offsets between Lyman-↵ and UV emission at the scale
of the continuum component. In the high resolution images of the
simulated galaxy, we can observe a very clumpy UV emission
(see two examples in Figure 17) and we are able to visually
associate some small spatial offsets values with a clear UV
emission clump in the outskirt of the galaxy (one example shown

in the top row of Figure 17). Due to the resolution limits, it is
hard to distinguish the different potential UV emission clumps
in the real observed LLAMAS galaxies, except for some highly
magnified (less than 10 in the LLAMAS) objects as for example
the source at z = 4.03 in Figure 9.

Moreover we measured a significant (> 2 HST pixels)
distance between the UV brighter pixel (i.e. the UV peak
emission location) and the UV emission centroids in 27% of
the LLAMAS sources (distribution shown in grey in Figure 16)
which reveals the clumpy nature of some galaxies and could
explain the formation of some small offsets. Among these
galaxies, 54% present a spatial offset with ∆ell < 1, the presence
of a clumpy UV emission distribution seems to favour the
measurement of an internal offset in the galaxy. We notice the
same trend in the simulated LLAMAS-like galaxies: 22% of the
objects present a significant UV-UV offset and among them 90%
present a value of ∆ell < 1.

On the other hand, 62 % of the LLAMAS galaxies have an
elliptical distance too high to be explained by internal substruc-
tures of the UV emission. Many other scenarios are compatible
with these large offsets such as inflows of gas, emission from faint
satellite galaxies, outflows in the CGM or Lyman-↵ scattering
effects. In the LLAMAS galaxies, without new observations of
ISM lines (such as H↵ or [O iii]) or deepest UV data, it is dif-
ficult to disentangle these scenarios in each individual galaxy.
The possibility of bright Lyman-↵ emission from faint satellite
or merger galaxies was suggested by Maiolino et al. (2015) and
Mitchell et al. (2021) and could explain both the larger values of
r50,Ly↵/r50,UV and elliptical distances. Nevertheless, we did not
clearly detect UV satellites coincident with this Lyman-↵ emis-
sion, even in the deepest HST fields. In the original simulation
images, we can visually assign the spatial peak of the Lyman-
↵ to a faint UV emission component located outside the main
UV component, as shown in Figure 17, in 24% of the LLAMAS
simulated galaxies which represent the larger spatial offsets. The
small measured offsets (< 10 kpc) suggest mainly cases of merger
galaxies emission both in LLAMA and LLAMAS-like samples.
We do not notice any significant trend between the spatial offset
values and the physical properties of the LLAMAS-like simulated
galaxies.

5.3.3. Other possible origins and future direction

By comparing lensed LAE observations and a zoom-in simulation,
we identified two different ranges of ∆ values (cf. Figure 11)
showing that different scenarios are at play in the formation of
spatial offsets between UV and Lyman-↵ emission at z > 3:

1. Formation of small-scale offsets by bright UV clumps in-
side or in the outskirts of the main UV component. If most
of the Lyman-↵ photons are produced in the ISM, the ini-
tial Lyman-↵ emission distribution should follow the ISM
spatial morphology. In their simulated galaxy, Mitchell et
al. (2021) showed that at r < 7 kpc the ISM contribution
dominate the Lyman-↵ emission. This scenario is coherent
with LARS galaxies (Östlin et al. 2014) at low redshift which
are highly irregular and clumpy. The LARS study shows also
that the Lyman-↵ W0 is varying significantly as a function of
the position in the galaxy. Recently, Rasekh et al. (2021) has
measured the same type of spatial offsets between UV and
Lyman-↵ emission centroids in low redshift galaxies (with
offsets ranging from 0.8 to 2.25 kpc and a median value of
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1.13 kpc) and correlated to the stellar mass and the size of
the star-formation regions. Guaita et al. (2015) showed that
the UV component of these galaxies presents a morphology
compatible with mergers or star-burst galaxies at high red-
shifts. Messa et al. (2019) measured that the LARS galaxies
with a Lyman-↵ escape fraction higher than 10% have more
than 50% of their UV luminosity which comes from UV
stellar clumps. Finally, the turbulence in actively star-forming

galaxies is strongly connected to ISM conditions that favour
an escape of Lyman-↵ radiation (Herenz et al. 2016; Kimm
et al. 2019). In this scenario, the offset could be intrinsic or
affected by dust effects (Behrens et al. 2019), which could
locally obstruct the emission of Lyman-↵ photons and thus
produce a small spatial offset. In their sample, Hoag et al.
(2019) noticed that the less dusty galaxies present on average
a larger spatial offset. We do not report a clear trend between
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Fig. 17. Two examples of simulated galaxies. From left to right: high resolution image (UV emission), simulated HST image, simulated HST image
of the same galaxy lensed by a LLAMAS cluster and HST image of a real LLAMAS galaxy. On each image, the contours represent the Lyman-↵
emission. The orange stars show the location of the centroid of the UV emission and the pink circle the location of the Lyman-↵ centroid. The
first row presents an example of spatial offset produced by an offsetted UV bright clump. The second row presents an example of a spatial offset
produced by a faint UV component spatially coincident with a strong Lyman-↵ emission peak.

the UV slope � and the spatial offset in the LLAMAS galaxies
but we observed that the galaxies with larger offsets present
higher �. Finally, the Lyman-↵ photons are produced in the
vicinity of young short-lived stars while the 1500�Å UV
emission arises on longer timescales and could be dominated
by more evolved massive stars which produce less Lyman-↵
photons. An external young SFR cluster in the outskirts of the
main UV component will therefore produce a spatial offset
with the UV total light centroid and a spatial offset between
UV and Lyman-↵ emission.

2. Lyman-↵ emission from faint UV satellites producing larger
offsets values. This scenario was already proposed to ex-
plain either the formation of very extended Lyman-↵ haloes
(Mitchell et al. 2021), or spatial offsets at z ⇠ 3 � 7 (Shibuya
et al. 2014; Maiolino et al. 2015). Lemaux et al. (2020) mea-
sured a correlation between the UV brightness and the spatial
offsets in kiloparsec as we measured in the LLAMAS galaxies
with the SFR. The UV brightest galaxies are also the most
massive, they are therefore more likely to reside in a more
massive dark matter halo and thus be surrounded by faint
satellite or merger galaxies.

3. Scattering effects of the Lyman-↵ photons across an in-
homogeneous medium in such a way that Lyman-↵ emission
seems to be offseted from the UV counterpart. This is more
likely for the small offsets observed (∆ell < 2). However, as
the brightness of scattered Lyman-↵ emission decreases as a
function of 1/r2, scattering effects alone are unlikely to pro-
duce the largest spatial offset such as those measured in the
LLAMAS galaxies. The presence of ionised or low column
density channels in the ISM and CGM, produced for instance
by stellar feedbacks (Rivera-Thorsen et al. 2017; Erb et al.
2019; Reddy et al. 2021), could also produce this type spatial
offsets.

Each offset measured can also be produced by a combina-
tion of several of these phenomena, as proposed by Matthee et
al. (2020b) to explain a spatial offset measured in a z = 6.6
galaxy. Another way to try to distinguish all these scenarios is to

study the spatially resolved properties of the lines for the most
extended objects. For example, Erb et al. (2019) measured in a
spatial offset of 650 pc between UV and Lyman-↵ emission in
a lensed galaxy at z = 1.84 extended by 12 arcseconds. They
explained this offset by a significant variation of the neutral hy-
drogen column density across the object, which supports a model
in which ionizing radiation escapes from galaxies through chan-
nels with low column density of neutral gas. In a similar way,
Chen et al. (2021) identified 2 Lyman-↵ nebulae spatially offset
from the associated star-forming regions. The variation of the
Lyman-↵ surface brightness suggests large spatial fluctuations in
the gas properties, and their results on spatial variations of the
Lyman-↵ line profile, support a scenario in which high column
density gas is driven toward up to 10 kpc. They conclude that
the Lyman-↵ photons originate from a combination of resonant
scattering from the star-forming regions and recombination ra-
diation due to escaping ionizing photons, but they were unable
to determine the relative contribution of these two mechanisms.
A detailed study of the spectral and spatial properties of most
extended Lyman-↵ haloes, as performed in Leclercq et al. (2020);
Smit et al. (2017); Claeyssens et al. (2019) will allow us to detect
potential variations of the CGM gas properties, such as hydrogen
column density and kinematics, across the halo. In Claeyssens et
al. (2019), we studied the spatial variation of the Lyman-↵ line
within a lensed halo at sub-kpc scale. We identified a region, in
the outskirts of the halo, presenting a smaller spectral Lyman-↵
line shift (with respect to the systemic redshift) than the rest of the
extended emission. The local emission of Lyman-↵ photons by a
faint, non-detected, UV component could explain the presence of
weakly scattered Lyman-↵ photons at this location.

6. Summary and conclusions

We presented the largest statistical sample of lensed Lyman-↵
emitters observed with MUSE and HST. We observed 603
sources (producing 959 images) lensed by 17 different massive
clusters. Thanks to the lensing magnification (ranging from 1.4
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to 40 in the total sample), we characterized the spatial properties
of this new population of small and faint LAEs. We observe that
97% of the LLAMAS galaxies present an extended Lyman-↵
halo. We measured that the spatial extent of Lyman-↵ emission
seem to be correlated with the UV SFR and the FWHM of the
line. We confirmed the correlation from Leclercq et al. (2017)
between Lyman-↵ and UV emission spatial extent and extended
it to fainter LAEs but with a higher dispersion. We measured
also the axis ratio of the UV continuum and Lyman-↵ emission
distribution and notice that the 48% of the halo present an
elliptical morphology (this fraction increase if we consider only
the most resolved haloes). The Lyman-↵ haloes are on average
less elliptical than the UV emission. We measured secure spatial
offsets between the UV and Lyman-↵ emissions for 63% of
the sources, and found a distribution of values in very good
agreement with Hoag et al. (2019); Lemaux et al. (2020); Ribeiro
et al. (2020) with a median value of ∆ = 0.58 kpc. We found very
small or no correlations between the offset measurements and
the physical parameters of the host galaxies (UV star formation
rate, Lyman-↵ equivalent width and Lyman-↵ line FWHM). We
identified 2 regimes in the offset distribution. First, galaxies
with small offsets values (38%) with respect to the UV emission
distribution, are likely due to bright star formation clumps in
the outskirts of the UV component, emitting a strong Lyman-↵
emission. For the 62% other sources showing larger offsets, many
scenarios could explain the large offsets such as inflows of gas,
scattering effects of the photons in the CGM, extinction, outflows
or Lyman-↵ emission from faint satellite galaxies not detected
in UV. This last scenario is supported by the fact that we found
higher values of rLy↵/rUV for galaxies with higher elliptical
distances. Finally we compared our results with a zoom-in RHD
simulation, following one typical faint Lyman-↵ emitter from
z = 6 to z = 3, by producing, both in UV and Lyman-↵ emission,
high resolution, "UDF-like" and "LLAMAS-like" mocks. The
simulated galaxy is representative of the LLAMAS sample in
terms of UV magnitude and Lyman-↵ halo size. We measured
a similar spatial offsets distribution for the 3 samples and the
LLAMAS galaxies. The simulation favors the interpretation
where substructures in star-forming galaxies account for the
smaller offsets (with ∆ell < 2) and satellites/merger galaxies
explain the larger offsets (with ∆ell > 2). The scattering of
Lyman-↵ photons could also contribute to production of spatial
offsets.

It is likely that future works on these galaxies, especially the
study of the spatial variations of emission lines profiles, and future
observations of lower redshift LAEs with BlueMUSE (Richard et
al. 2019), will help us understand more about the nature and the
origin of the spatial offsets and Lyman-↵ haloes.
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