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L’optique gravitationnelle est désormais devenue un outil populaire pour mesurer
les distributions de masse des structures sur des échelles trés différentes. Le cisaille-
ment cosmique permet d’étudier les structures a trés grande échelle, et la combinaison
des cisaillements forts et faibles permet de contraindre la distribution de masse des
amas de galaxies. Dans cette these, je vais m’intéresser a I’étude des halos de matiere
noire en utilisant la technique du ” galaxy-galaxy lensing”. Une telle technique permet
I’étude de la distribution de masse des galaxies de champ aussi bien que des galaxies
d’amas en utilisant des données de bonne qualité, a partir de télescopes terrestres ou
depuis I’espace.

L’idée est la suivante : 'observation des formes de galaxies distantes qui ont
été déformées gravitationnelement par des galaxies d’avant-plan nous permet de
contraindre la distribution de masse des galaxies d’avant-plan.

Etant donné que la distortion d’une galaxie lentille sur une galaxie distante est
trés petite devant la largeur de la distribution en ellipticité des galaxies, la seule fagon
de mesurer cet effet est de considérer le probleme statistiquement. Par conséquent, le
galaxy-galazy lensing permet de contraindre les propriétés d’une population de halo
de matiere noire, et la significance des contraintes dépendra du nombre de paires
avant-plan/arriere-plan. Un avantage de cette approche statistique est qu’elle permet
de sonder le potentiel gravitationnel des halos de galaxies jusqu’a un rayon trés grand
ou les méthodes plus traditionnelles ne sont pas applicables car il est peu probable
de rencontrer des traceurs dynamiques et hydrodynamiques a ce rayon.

Je présente une étude théorique du phénomene, en appliquant une méthode de
maximum de vraisemblance sur des données simulées, et en introduisant des profils
de masse décrivant les halos de galaxies. Le but de ce travail est d’étudier différentes
configurations observationnelles et de montrer quelles sont les contraintes que 1'on
peut espérer obtenir sur les propriétés des halos de galaxies. J'applique ensuite la
méthode proposée afin d’étudier les propriétés des galaxies résidants dans des amas
lentilles massifs.

Avec le développement des surveys grand champs, la technique du galaxy-galaxy
lensing sera trés utile pour caractériser la distribution de masse des galaxies en fonc-
tion du redshift, de I’environnement et de la morphologie.

Résumé



Abstract

Gravitational lensing has now become a popular tool to measure the mass dis-
tribution of structure in the universe on various scales. Recently there have been
progress on mapping the mass distribution on relatively large scales using cosmic
shear, and on cluster scales using the combination of strong and weak lensing. I will
focuss on the study of galaxy’s scale dark matter halos which become possible with
high quality imaging data, from ground based telescope or space telescope. The idea
is the following : observing the shapes of distant background galaxies wich have been
lensed by foreground galaxies allows us to map the mass distribution of the fore-
ground galaxies. This is called galaxy-galaxy lensing. Of course, the lensing effect is
small compared to the intrinsic ellipticity distribution of galaxies, thus a statistical
approach is needed; consequently, galaxy-galaxy lensing studies allow to constrain
the mean properties of the halo population as a whole, and the reliability of the si-
gnal will depend on the number of foreground-background pairs. One advantage of
this statistical approach is that it provides a probe of the gravitational potential of
the halos of galaxies out to very large radii, where few classical methods are viable,
since dynamical and hydrodynamical tracers of the potential cannot be found at this
radii.

I present a maximum likelihood analysis of simulated data, investigating the
properties of different mass models I will introduce, and show the accuracy and
robustness of constraints that can be obtained on galaxy halo properties. Then I
will apply this method to study the properties of galaxies which stand in massive
cluster lenses.
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Introduction

Le but principal de cette these est d’apporter une contribution a 1’étude des ha-
los de matiere noire de galaxies. En effet, I’observation des courbes de rotation des
galaxies spirales aussi bien que les théories de formation des galaxies ont amené a
I’hypothese de matiere noire : les galaxies sont constituées d’une partie visible conte-
nue dans un halo de matiere noire qui s’étend bien au-dela de cette partie lumineuse.
Les halos de matiere noire n’émettent pas de radiations détectables, et se mani-
festent uniquement par la gravité engendrée par leur masse. A I'heure actuelle, deux
méthodes sont viables pour étudier ces halos de galaxies sur de grandes échelles (de
I'ordre de la centaine de kpc) : la dynamique des galaxies satellites et le cisaillement
gravitationnel.

Le cisaillement gravitationnel permet d’étudier le déflecteur, c’est a dire 'objet
astrophysique qui donne naissance aux déformations observées sur la lumiere prove-
nant de galaxies d’arriere-plan. Le galaxy-galaxy lensing correspond a la déformation
de rayons lumineux en provenance d’une population de galaxies lointaines par des ga-
laxies d’avant-plan. L’intensité de 1’effet pour un couple source/lentille est tres faible
et seule une méthode statistique est fiable pour déduire des informations sur une
population de halos de galaxies. Etant donné que 'essentiel de la masse d'une galaxie
réside dans son halo de matiere noire, I'outil de galazy-galazy lensing va permettre de
contraindre la masse des halos de matiere noire d’une population de galaxies donnée.

Le Chapitre 1 rappelle le cadre cosmologique adopté et décrit les différentes
méthodes “traditionnelles” (c’est a dire le [ensing mis a part) permettant de contraindre
la masse des galaxies. L’accent est porté sur les études reposant sur la dynamique de
galaxies satellites, méthode permettant d’étudier le halo de matiére noire sur toute
son étendue.

Le galaxy-galary lensing est une technique émergente : la premiere détection re-
monte a 1996. Le Chapitre 2 présente le formalisme de 'optique gravitationnelle. Une
revue des différentes détections obtenues jusqu’a maintenant grace au galazy-galazy
lensing est proposée au Chapitre 3.

Mon approche du galazy-galaxy lensing a été, dans un premier temps, théorique.
Un tel phénomene est assez fin et difficile a mettre en évidence ; j'ai donc entrepris un
travail de simulation numérique me permettant de me familiariser avec ce phénomene.
Plusieurs configurations observationnelles sont étudiées : des configurations d’amas
de galaxies et de champ, et je compare les contraintes que I’on peut obtenir depuis un
télescope au sol ou depuis I'espace. Ce travail théorique est accompagné de ’étude de
profils de masse afin de décrire les halos de matiere noire des galaxies (Chapitre 4).
[’ensemble m’a permis de comprendre quels sont les parametres pertinents a prendre
en compte lorsque I'on travaille avec un tel outil. Ce travail de simulation numérique
est décrit dans le Chapitre 5, et un article de revue concernant cet aspect de mon
travail, en cours de publication, est reproduit a la fin de ce manuscrit.

Ce travail numérique a été réalisé dans le but de 'appliquer a de vraies données.
Mon travail s’inscrit dans un projet plus vaste qui regroupe des observations variées
sur un échantillon homogene d’amas de galaxies a z ~ 0.2 (observations grand champ
a 'aide de la CFHI12k, observations des parties centrales de I’amas grace au HST,
et observations en X avec XMM-Newton). Les buts scientifiques de ce projet sont
résumés au début du Chapitre 6. Ma contribution a ce projet repose sur 1’étude des
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profils de masses sur des petites échelles, allant de 10 kpc a une centaine de kpc, c¢’est
a dire sur les halos des galaxies de ces amas. Pour ce faire, jutiliserai les données
CFH12k qui disposent d’informations en trois couleurs : B, R et I pour la plupart
des amas.

Afin de tirer toute 'information possible de I'imagerie en trois couleurs, j’ai estimé
des redshifts photométriques bayésiens pour tous les objets repérés en trois couleurs
et qui sont a la base de mon analyse. Cette estimation repose sur un travail de
simulation numérique qui m’a permis de savoir sur quels domaines de redshift une
contrainte était possible. De plus, je vérifie la pertinence de I'estimation sur un sous
échantillon spectroscopique dont on dispose pour le champ de A1689, ainsi que sur
le signal weak lensing correspondant a 'amas tout entier. Le Chapitre 6 explique en
détail comment ont été réalisés les catalogues correspondant aux clichés de chaque
amas. Le Chapitre 7 présente les résultats obtenus en appliquant la méthode exposée
au Chapitre 5 sur les catalogues.

Le principal résultat de mon analyse est que les halos des galaxies résidant
dans I'environnement dense d’un amas sont tronqués par rapport a des galaxies de
champ dotées d’une luminosité équivalente. Un tel comportement a déja été mis
en évidence par d’autres études dans les parties tres centrales d’'une demi-douzaine
d’amas de galaxies, a I'aide de clichés HST. En plus de confirmer cette tendance
sur un échantillon homogéne d’amas de galaxies, je suis capable, grace aux images
grand champ, d’étudier aussi bien les parties centrales et virialisées que les régions
périphériques de ces amas de galaxies (a une distance du centre supérieure a 2 Mpc).
Le caractere tronqué des halos de galaxies est observé aussi bien dans les parties cen-
trales que dans les régions périphériques des amas, indiquant que les galaxies semblent
homogenes jusqu’a un tres grand rayon.

Enfin, mon travail de simulation m’a permis d’étudier numériquement des confi-
gurations de champ, milieu peu dense comparé a celui d'un amas de galaxies, et ol
I’'on s’attend a trouver des halos de matiere noire non tronqués, dont I’extension peut
etre supérieure a quelques centaines de kpc. La suite de mon travail de recherche
va consister a répéter ’analyse développée au cours de cette these a des galaxies de
champ. Les projets COSMOS et le CFHTLS me permettront d’entreprendre de telles
études.
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18 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES

1.1 Cosmologie

1.1.1 Introduction

Cette these porte sur ’étude de la matiere noire au sein des halos de galaxies,
sujet s’inscrivant dans la problématique plus générale de la cosmologie. Nous allons
commencer par exposer brievement le cadre cosmologique actuel. Ce manuscrit n’a
pas la prétention d’exposer en détail la cosmologie moderne mais juste de donner
quelques notions de base. Pour une revue complete, on pourra consulter le livre
“Chronique de 1’espace-temps” [83], ou encore consulter I'ouvrage de référence de
Peebles “Principles of Physical Cosmology” [104].

Commencons par définir I’'objet de la cosmologie :

La cosmologie s’intéresse a l’étude globale de la formation, de l’évolution et de la
structure de I’Univers.

Cette définition a soulevé des questions des que les hommes ont pu commencer a s’en
poser, et toutes les sociétés ont une cosmologie qui leur est propre, reliée a la facon
meéme dont elles appréhendent 1’Univers.

Les pionniers de la cosmologie, bien avant les scientifiques, furent les religieux
et philosophes de tout bord. La cosmologie en tant que science est jeune; cela fait
environ un siecle que la cosmologie est passée du stade de la métaphysique a celui de la
physique. S’intéresser a I’Univers d’un point de vue scientifique suppose 'existence de
relations globales ; la cosmologie s’intéresse moins aux différents objets astrophysiques
constituant I'Univers qu’a la structure générale qui les abrite et au sein de laquelle ils
évoluent, et cherche les lois universelles qui gouverneraient cette dynamique cosmique.
Un modele cosmologique est une description de cette structure et de son évolution.

Prétendre étudier un systéeme aussi complexe que 1’Univers est ambitieux et
nécessite des hypotheses simplificatrices. La premiere hypothese que vérifient nos
modeles est le Principe Cosmologique :

L’Univers est spatialement homogene et isotrope a grande échelle.

L’homogénéité de I'Univers signifie qu’a un instant donné les propriétés générales
de I'Univers sont les mémes quel que soit le point de I’espace considéré. L’isotropie
souligne que ces propriétés ne dépendent pas de la direction dans laquelle on les
observe, et donc qu’il n’existe pas de direction privilégiée. Ces hypotheses furent a la
base des travaux d’Einstein en cosmologie.

Un examen du ciel a 'ceil révélera des astres, des étoiles pour la plupart, séparés
par des vides de matiere. Avec des télescopes, on peut étre sensible a des galaxies,
séparées elles aussi par des espaces vides de matiere. A plus grande échelle, ce sont
les superamas de galaxies qui s’'imposent, une fois encore séparés par des vides. La
taille de ces structures, que 1’on pense étre les plus grandes, est de 'ordre de quelques
dizaines de mégaparsec (Mpct). C’est au-dela d’une telle échelle que s’exprime le
Principe Cosmologique.

A T’échelle de I'Univers, chacune des galaxies peut étre considérée comme ponc-
tuelle : ce sont les objets de base du cosmos, les “briques élémentaires” que I’'on décrit
comme un gaz de galaries, caractérisé par des grandeurs macroscopiques comme la
pression et la densité. Un modele cosmologique doit inclure une équation d’état les
reliant.

11 Mpce= 3,09 x 10*2m.
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Le Principe Cosmologique repose sur des observations :

— La découverte du rayonnement cosmique fossile par Penzias & Wilson en 1965
[105] sur laquelle se fonde I'isotropie énongée dans le principe cosmologique : le
rayonnement détecté est le méme quelle que soit la direction choisie. Ce rayon-
nement a été étudié par le satellite COBE en particulier, qui révele un rayon-
nement millimétrique de corps noir a une température de 2,725 K résultant du
découplage matiere-rayonnement lors de la recombinaison électronique [83]. Ce
rayonnement constitue le spectre le mieux ajusté par un modele de corps noir
jamais observé dans la nature.

— Les relevés de galaxies a grande échelle font apparaitre un réseau de struc-
tures sur une échelle de quelques dizaines de Mpc. Au dela, I'Univers apparait
homogene (la Figure 1.1 correspond au relevé 2dFGRS [103]).

3
~

2dF Galaxy Redshift Survey
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Tranches de 4° ‘?/é) :
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FiG. 1.1 — Distribution des galaxies observée par le relevé 2dFGRS. Les points sont portés en
fonction de I’ascension droite « et du décalage spectral z pour une tranche de 4 © en déclinaison §.
Les deux régions observées sont les poles galactiques Nord (& gauche) et Sud (& droite). L’image fait
apparaitre une richesse de structures, comme des superamas de galaxies et des vides, sur une échelle
caractéristique de Az ~ 0,01, soit D ~ ¢/HyAz ~ 30h~* Mpc. A plus grande échelle, 1'Univers
apparait homogene.

Une telle isotropie de I’Univers n’a pu étre constatée qu’autour de notre galaxie.
En invoquant le Principe de Copernic selon lequel notre position dans I’'Univers n’est
pas privilégiée par rapport a d’autre observateurs éventuels, 1’isotropie en tout point
assure I’homogénéité.

1.1.2 Meétrique

On peut déduire du principe cosmologique une métrique de I’espace temps assez
générale pour I'Univers, appelée métrique de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker
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20 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES

(FLRW). Si ds représente un intervalle spatio-temporel, celui-ci est relié aux coor-
données spatio-temporelles par I’équation suivante :

ds* = 2dt* — R(t)*do?. (1.1)
oll 'on a décomposé la partie temporelle de la partie spatiale do? :
o dr?
1 —kr?

avec k le parametre de courbure, duquel va dépendre la géométrie de I'Univers (eucli-
dien, sphérique ou hyperbolique). Cette partie spatiale de la métrique peut s’écrire :

do?

+ 72(d#? + sin® 0 d¢?). (1.2)

do? = dx? + Sk(x)*(d#? + sin® § d¢?) (1.3)
si on utilise la coordonnée x, ou r = Sk(x) et

siny (k=1)
Sk(x) = X (k = 0) (1.4)

En faisant une coupe a temps constant de I'espace temps, la métrique se réduit
A sa partie spatiale R(t)?do?. Celle-ci change au cours du temps par I'intermédiaire
du facteur R(t). La distance spatiale entre deux points, considérés au temps t, est
proportionnelle & R(¢). D’apres les observations de 'expansion, le facteur d’échelle
est croissant, et I'espace s’étend donc avec le temps.

Cette métrique permet d’introduire le décalage vers le rouge des signaux émis
par les galaxies lointaines (on utilisera le terme de redshift par la suite). En effet,
considérons le systeme de coordonnées comobiles tel que nous soyons a l'origine (r = 0
a tg), et la propagation d’un photon émis par un objet au repos de coordonnées rq, t
(01 = ¢1 = 0). Cette lumiere est reque a l'instant t5. Ce photon suit une géodésique
de I'espace temps dont 'intervalle spatio-temporel est nul :

ds? = 0 = 2dt* — R(t)*dy? (1.5)

/to%le. (1.6)

1

Par intégration, on obtient :

La source de lumiere ayant une période ¢y, la créte suivante, émise en t; + dt;, nous
parviendra en tg + 0ty ou oty vérifie

to+dto
cdt
—— =X 1.7
/tl+5t1 R(t) ! ( )
La différence entre les équations 1.7 et 1.6 donne :
ot ot
0% _ oh (1.8)

R(to) R(t1)

En exprimant les longueurs d’onde émise \; et recue Ay, on peut faire intervenir le
décalage spectral z :

=—=1+z2 (1.9)
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Dans le cas d'un Univers en expansion, la longueur d’onde du rayonnement recu est
donc décalée vers une valeur plus grande.

La métrique de FLRW permet également de retrouver de facon formelle la loi de
Hubble qui relie le décalage spectral d’un objet z a sa distance D : cz = HyD.

1.1.3 Equations d’Einstein et de Friedmann

Le cadre théorique le plus couramment utilisé pour décrire I’Univers est celui de
la Relativité Générale (Einstein, 1915 [35]) selon laquelle la géométrie est modifiée
par la présence de matiere. Les équations d’Einstein sont du type :

COURBURE = MATIERE (1.10)

L’écriture de cette équation fait intervenir les notations tensorielles que nous n’intro-
duirons pas.

Les équations de Friedmann découlent des équations d’Einstein et vont permettre
d’exprimer le facteur d’échelle R(t) et le parametre de courbure k en fonction des
parametres fondamentaux du fluide cosmique, la densité p et la pression P. Elles
sont données par :

2
R 871G 2 2
i I Ay 1.11
(R) 3 T3 R? (1.11)
R 47G 3P 2
s 2 LS 1.12
R 3 (p Z ) 3 (1.12)
d(pc*R?) dRr3
arer) _ _p&t 1.13
dt dt (1.13)

ot A correspond a la constante cosmologique introduite historiquement par Einstein
dans un souci d’obtenir une solution statique d’Univers. Pour étre capable de résoudre
ces équations, il faut disposer d’une équation d’état du fluide cosmique, reliant sa
pression P et sa densité p.

La premiere équation correspond a I’évolution du facteur d’échelle. En I’évaluant
a I'époque actuelle #o, et en introduisant la constante de Hubble Hy = (R/R),—y,, on
peut la réécrire :

Qo+ +Q, =1 (1.14)
avec :
( 0 — 8rG _ M
0 — 3%—3 Po - Deo
c
Qy = —=A )
A 77 (1.15)
c
Q, = ——=k
. H3 R}

olt po = 3HZ/87G = 1,881072° h? kgm ™2 est la densité critique de 1'Univers 2. Les
différents €2, constituent les parametres cosmologiques qui régissent la géométrie et
la dynamique de 1’Univers.

2Ceci correspond & pe = 2,79 x 10! h? Mg Mpc =2 — oit Mg est la masse du soleil.
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22 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES

1.2 Le probleme de la matiere noire

Nous allons désormais nous intéresser plus précisément au parametre Qg = pg/pe.
De facon générale, il correspond a la somme des différentes densités a prendre en
compte a une époque donnée : py = prro + Pyo-

L’Univers est actuellement dominé par la matiere et on peut raisonnablement négliger
la contribution du rayonnement (2,9 ~ 4,2x10°h 2 et Oy ~ 0,3) , d’ott : pg = paro
et Qg = Quo-

Les expériences récentes semblent pointer vers une valeur de €2, proche de 0.3.
Ces expériences reposent sur I'étude des amas de galaxies, du fond diffus cosmolo-
gique, et des supernovae de type Ia [49]. Néanmoins, si les cosmologistes semblent
s’accorder et converger vers une telle valeur de €20 proche de 0.3, la situation est
plus compliquée et il ne serait pas honnéte d’affirmer que I’on connaisse ce parametre
avec certitude. Par exemple, les travaux de Vauclair et al. [125] parviennent & une
valeur de €2,,9 proche de 'unité et par conséquent n’ont pas besoin d’introduire une
constante cosmologique pour rendre compte des observations. Ces travaux reposent
sur l'observation en X d’amas distants a 1’aide du satellite XMM. Vauclair et al. ont
mis en évidence une évolution dans la population des amas en fonction du redshift,
signe d'une densité de matiere élevée.

Oyvig correspond a la densité de masse totale de I’Univers. Comparons la a la
contrainte sur la densité de baryons déduite du modele de la nucléosynthese : Q,h? =
0,02 4+ 0,002. La comparaison entre {2y et €2, indique donc la présence d'une forte
quantité de matiere non-baryonique. On peut également mettre en parallele la densité
de baryons et celle de la matiere lumineuse contenue dans les étoiles, Q, [34] : Q.h =
0,003 + 0,002. L’'examen de ces dernieres relations met en évidence deux choses :
il existe de la matiere noire - noire car elle n’émet pas (ou pas assez pour qu’on
y soit sensible) de lumiére mais est nécessaire dans les bilans d’énergies. Une petite
partie (~ 4%) de cette matiere est baryonique, 'autre est non baryonique, ¢’est a dire
constituée d’une matiere dont la nature est inconnue. La matiere noire baryonique a
été recherchée par exemple grace au phénomene de microlensing sous la forme d’objets
massifs compacts (“MAssive Compact Halos Objects”, ou MACHO:s).

Quant a la matiere noire non baryonique, son origine mystérieuse est sujette a
spéculations, notamment dans le domaine de la physique des particules (Kolb, 2002
[65]). Les candidats ont la caractéristique commune d’étre faiblement couplés a la
matiere baryonique :

— les neutrinos massifs, a la base des scénarios de matiere noire chaude (“Hot
Dark Matter” ou HDM). La matiére noire chaude est de faible masse et encore
relativiste au moment de son découplage. On la distingue de la matiere noire
froide (“Cold Dark Matter” ou CDM) qui s’est découplée tres tot dans 1'his-
toire thermique de I'Univers. Les expériences récentes ayant mis en évidence
I'oscillation de neutrinos ont fixé un ordre de grandeur autour de 'eV sur la
masse des neutrinos. Ces particules ne devraient donc pas contribuer de fagon
prépondérante a la matiere noire. De plus, les neutrinos chauds et massifs ne
permettent pas de rendre compte de la formation des structures jusqu’aux
échelles de galaxies. Il faut faire intervenir de la matiere noire froide.

— La matiere noire tiede (masse de 'ordre de 1 keV) qui pourrait se trouver sous
forme de neutrinos stériles ou de gravitinos (partenaire supersymétrique du
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graviton).

— Les WIMPS (“Weakly Interactive Massive Particules”), particules massives
faiblement couplées a la matiere ordinaire, englobant les neutrinos massifs. Les
expériences Antares ou Edelweiss cherchent des masses comprises entre 100 et
1000 GeV.

— Les partenaires supersymétriques de particules ordinaires, comme les photinos
et les gravitinos, peuvent constituer la matiere noire froide.

Quelle que soit la nature de cette matiere noire froide, on a de plus en plus

d’éléments en faveur de son existence.

Historiquement, c’est Zwicky, en 1933 [133] qui a pour la premiére fois émis
I’hypothese audacieuse de I’existence de matiere noire en étudiant I'amas de Coma.
Il trouve que les vitesses d’agitation des galaxies y sont bien trop grandes pour que
la stabilité dynamique de I'amas soit assurée par la seule masse lumineuse.

Plus tard, c’est I'étude des vitesses de rotation des étoiles et du gaz en fonction
de la distance au centre dans les galaxies spirales qui amenera a supposer l’existence
de matiére noire (Freeman, 1970 [40]) : si la masse des galaxies était simplement
concentrée dans le disque lumineux, cette courbe de rotation devrait étre décroissante
au dela d’un certain rayon. Or elle reste constante bien au dela de la partie lumineuse
(on étudie alors la vitesse des nuages de gaz HI plutot que celle des étoiles) comme
on le voit sur la Figure 1.2. Un halo de matiere noire sphérique et étendu permet
de rendre compte des observations. Le rapport de la masse M sur la luminosité L

0 i | | |

0] 10 20 30 40
Radius (kpc)

F1G. 1.2 — Vitesse de rotation des particules test (étoiles, nuages HI) en fonction de la distance au
centre des galaxies spirales. Les courbes restent plates alors que l'on s’attendrait & les voir décroitre
si la masse était concentrée dans la partie lumineuse de la galaxie. (Sofue et al., 1999 [108])

des galaxies est ainsi bien plus grand que la valeur mesurée pour un astre compact
lumineux (Mg, /L¢ pour le Soleil). On a l'ordre de grandeur suivant pour les galaxies :
M/L ~ 20 My /L. La partie la plus importante de la masse des galaxies se trouve
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24 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES

donc sous forme non-lumineuse. Les amas de galaxies semblent regrouper encore
davantage de matiere noire. L’étude des dispersions de vitesse des galaxies dans des
amas permet d’estimer le rapport masse sur luminosité : Carlberg et al, 1996 [20]
trouvent M /L = 295 + 53 h M/ Lg,. Les résultats plus récents de Lokas & Mamon,
2003 [73] donnent M /L ~ 351 hyg M /L.

Tout au long de ce manuscrit, nous utiliserons la cosmologie “a la mode” au mo-
ment de 'écriture de ce manuscrit, dite ACDM (A car on utilise un modeéle d’Univers
doté d’une constante cosmologique, CDM car on adopte un modele de matiere noire
froide) : Qu = 0.3, Q4 = 0.7, Hy = 65 hgs km s~' Mpc™'. Dans un tel modele
cosmologique, & z = 0.2, 1” correspond & 3.55hg; kpc.

1.3 Galaxies

On va donner quelques propriétés de base des galaxies auxquelles on fera référence
dans ce manuscrit. On commencera par présenter une classification par type, puis la
fonction de luminosité. On s’intéressera ensuite aux relations d’échelle qui relient la
luminosité a la masse des galaxies. Enfin, on parlera de matiere noire au sein des
galaxies; en particulier, on énumérera les différentes méthodes (le lensing mis a part)
permettant d’étudier les halos de matiere noire des galaxies, notamment celles qui
ont mis en évidence la présence d’'un tel halo.

1.3.1 Classification

Ces énormes accumulations d’étoiles, gaz et poussieres que sont les galaxies ne
sont pas toutes identiques; on va définir des types morphologiques basés sur leur
apparence optique. On obtient ce faisant le diagramme de Hubble (Figure 1.3). Les
galaxies en forme d’ellipses sont appelées elliptiques et définissent la branche allant de
EO0 & E7, ou le numéro correspond a 10 fois la valeur de 'ellipticité 1 — b/a, avec a et
b respectivement grand et petit axes de I'ellipse. Les galaxies dotées d’une structure
en forme de disque et munie de bras spiraux sont appellées galaxies spirales S. Elles
présentent aussi une composante sphérique en leur centre, le bulbe. Les galaxies spi-
rales dotées d’une barre sont appellées spirales barrées SB. On définit des sous-classes
de galaxies spirales Sa, Sb, Sc, Sd (Figure 1.3). L’intermédiaire entre les elliptiques
et les spirales sont les galaxies lenticulaires SO, formées d'un disque et d’un bulbe,
mais ne présentant pas de bras spiraux. Les galaxies irrégulieres sont celles qui ne
correspondent a aucun des types définis. On appelle les galaxies elliptiques et len-
ticulaires early-type alors que les spirales et les irrégulieres sont appellées late-type.
Contrairement a ce qu’ils pourraient laisser supposer, ces termes ne concernent pas
I’age des galaxies ou ne définissent pas une quelconque étape dans I’évolution des
galaxies.

1.3.2 Fonction de luminosité

La fonction de luminosité correspond a un comptage de galaxies : il s’agit du
nombre de galaxies pour une magnitude apparente donnée. Pour obtenir une telle
fonction, on effectue le comptage dans I'Univers local. Dés lors, la luminosité L* (ou
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F1G. 1.3 — Diagramme de Hubble des galaxies

la magnitude M*) d’un échantillon de galaxies se déduit de I’ajustement de la fonction
de luminosité par une fonction de Schechter (1976), de la forme :

o(L)dL = ¢* <é>aexp <—L£> % (1.16)

ou L correspond a la luminosité d’une galaxie et ¢(L)dL au nombre de galaxies dotées
d’une luminosité comprise entre L et L + dL par Mpc3. Il y a trois parametres a
ajuster : a, ¢* et L*. La pente de la queue de la fonction de luminosité est déterminée
par a. Lorsque a@ = —1, la fonction de luminosité est qualifiée de plate. L* est la
luminosité caractéristique, et ¢* correspond au nombre de galaxies par Mpc? dotées
de la luminosité caractéristique L*. Les valeurs locales de a et de ¢* sont incertaines,
notamment car il se peut que ces parametres dépendent du type morphologique, alors
que la contribution de chaque type a la fonction de luminosité globale n’est pas claire.

Une fois définie la luminosité caractéristique L* a z = 0, on translate cette lu-
minosité au redshift qui nous intéresse, pour obtenir une luminosité L* a un redshift
donné. La Figure 1.4 montre une fonction de luminosité (Binggelli et al., 1988 [12]).
On peut aussi citer 1’étude faite par de Lapparent, 2003 [29] qui fait un bilan récent
de toutes les fonctions de luminosité.

1.3.3 Relations d’échelle

Définir une luminosité caractéristique L* est utile pour étudier des populations
de galaxies de facon statistique et en déduire des informations moyennes sur cet
échantillon : on est en présence de galaxies plus ou moins brillantes, et souvent on
ramene les résultats déduits des informations contenues dans cet échantillon a une
galaxie “standard” munie d’une luminosité caractéristique L*. Nous allons exposer
les relations dites de Tully-Fisher et de Faber-Jackson qui exprime une relation entre
la luminosité et un parametre caractérisant la masse : Av pour la vitesse de rotation
maximale d'un disque galactique, et o pour la dispersion de vitesse des étoiles. L’ex-
posant « intervenant dans ces relations ne correspond pas a une dynamique simple,
surtout parce que la luminosité ne trace pas la masse simplement. Le cas a=4 a une
signification physique : il entraine un rapport masse sur luminosité constant, ou la
masse correspond a la masse totale du halo, c’est a dire évaluée a I'extérieur du halo.
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Fi1G. 1.4 — Fonction de Luminosité des galaxies de champ, avec les contributions correspondant
aux différents types morphologiques (Binggelli et al., 1988 [12]).

Relation de Tully-Fisher

Pour les galaxies spirales, Tully & Fisher ont introduit en 1977 [122] une relation
appellée relation de Tully-Fisher qui relie la luminosité L a la dispersion des vitesses
déduite de la largeur de la raie de ’hydrogene neutre a 21 cm Aw :

L x (Av)® (1.17)

Cette équation peut s’exprimer de facon équivalente comme une relation entre la
magnitude absolue m et Av :

m = —galog(Av) + const (1.18)

La relation dépend légerement du type de galaxie spirale considérée ainsi que
de la bande spectrale dans laquelle on mesure la magnitude. Dans la littérature, on
trouve des valeurs de « de l'ordre de 4. La Figure 1.5 illustre cette relation.

Relation de Faber-Jackson

Pour les galaxies elliptiques, une relation similaire est proposée des 1976 par Faber
& Jackson [38], reliant la luminosité L a la dispersion centrale de vitesse o :

L x o® (1.19)
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Comme pour la relation de Tully-fisher, on a a ~ 4, mais on trouve dans la littérature
des valeurs allant de 2 a 5. La valeur de 2, moins courante, est trouvée dans le cas de
I'étude de Gerhard et al., 2001 ([45]). En termes de magnitudes, la relation précédente
est équivalente a :

Y
m = —ialog(a) + const (1.20)

La Figure 1.5 illustre cette relation. Ces relations ont été établies empiriquement
de I'étude des parties lumineuses des galaxies, c’est a dire sur des échelles de quelques
dizaines de kpc. Il n’est pas évident qu’elles soient encore valables sur des échelles de
quelques centaines de kpc.

| T I T T T I
o™ NEARBY GALAXIES |
[ x Sb and earlier *
e Sc and later
luminosity closses Tte II
|- A Sc ond later
luminosity closses OL to I
-20™ {open Iriangles: M1D1 group) x -
MpglolF- - T T T T T
. . .
m —
19" - - .
. L
i 2.4 B .
- -
-18ML a E > 7
' 3P
=
4
L a 4 <c
— 2.0 L -
-
17" . — LV
a 4 7
- oy .
I 6 L L ' L L i 1
1 | I | ) S | . . = = -
100 km/s 200 km /s 400 km/s 700 km /s 16 18 M 20 22
LOG AV({a) B

F1aG. 1.5 — Gauche : relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales (Tully & Fisher, 1977 [122]).
Droite : relation de Faber-Jackson pour les galaxies elliptiques (Faber & Jackson, 1976 [38]).

1.3.4 Distribution en ellipticité

La distribution en ellipticité observée pour les galaxies est décrite par une Gaus-
sienne de largeur o ~ 0.2/0.3 d’apres les surveys [31].

-2
- 1 —e®
P (e%) = —— exp ( 52 ) (1.21)

Chaque point de la Figure 1.6 représente une galaxie et nous renseigne sur la
valeur de son ellipticité e = el + ie2. Les galaxies proviennent d’un cliché de la
caméra CFH12k centré sur 'amas A1763 (voir Chapitre 7). Ce nuage de points est
bien décrit par I’équation 1.21, o1 ¢ ~ 0.28. On calcule en effet les dispersions sur el
et e2: 0, =0.278 & 0. = 0.281. La covariance est inférieure a 102,

27



28 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES

F1G. 1.6 — Distribution des ellipticités d’un échantillon de galaxies observées 3 1’aide de la caméra
CFHI12k centrée sur 'amas A1763, dans le plan (el, e2).

1.3.5 Matiere noire au sein des Galaxies

Cette these prétend apporter des éléments de réponse a 1I’étude de la matiere
noire au sein des galaxies en utilisant 1'outil des lentilles gravitationnelles. Un tel
outil est relativement récent et les études de matiere noire dans les galaxies n’ont
pas attendu I’émergence du lensing. La plupart des méthodes que 1’on va exposer ici
reposent sur la dynamique de particules test vues comme des traceurs du potentiel
gravitationnel de la galaxie centrale. Comme on a vu plus haut, c’est tout d’abord
au sein des galaxies spirales que 1’on a mis en évidence l'existence de matiere noire
en étudiant les courbes de rotation.

La situation des galaxies elliptiques est plus compliquée; elles sont composées
d’étoiles sur des orbites non circulaires. De plus, les traceurs comme les nuages de
gaz sont rares dans les elliptiques. Il a donc été plus long d’établir I'existence de
halos de matiere noire au sein des galaxies elliptiques. Certaines galaxies elliptiques
contiennent du gaz d’hydrogene neutre, qui peut étre utilisé pour des études dyna-
miques de la méme facon que pour les galaxies spirales. Un traceur plus intéressant
est le gaz chaud que I'on trouve dans certaines galaxies elliptiques qui émettent des
rayons X : de méme que pour les amas, en supposant un équilibre hydrostatique pour
le systeme, la mesure du rayonnement X permet d’estimer les masses des galaxies
elliptiques. Dans certaines galaxies, la dynamique des nébuleuses planétaires et des
amas globulaires a été utilisée. Notons que ’on peut utiliser la cinématique des étoiles
dans les grandes elliptiques.

Finalement, ces différentes méthodes ont montré de facon indépendante qu’il
existait un halo de matiere noire au sein des galaxies elliptiques (voir par exemple
Bertin, 2000 [9]).

La statistique des quasars amplifiés gravitationnellement a aussi montré 1’exis-
tence de halos de matiére noire dans les galaxies elliptiques (Maoz & Rix, 1993 [81]).
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Etant donné que I'on pense que les galaxies elliptiques se forment a partir de
fusions de galaxies spirales, il n’est pas étonnant que 1’on trouve des halos de matiere
noire au sein de ces deux populations.

Résumons les différentes méthodes “traditionnelles” pour I’étude des galaxies :
Courbes de rotation de particules tests (étoiles, nuages HI) : ce sont les études
historiques ayant donné lieu aux suppositions de l’existence de matiere noire.
Cinématique de galaxies satellites (voir Section suivante).

— Cinématique des nébuleuses planétaires.

— Cinématique des amas globulaires.

— Cinématique des étoiles dans les grandes elliptiques.
— Observations en X.

1.3.6 Dynamique des galaxies satellites

La dynamique des galaxies satellites permet d’étudier le halo sur des distances
allant jusqu’a quelques centaines de kpc. Etant donné que cette méthode permet
d’étudier des distances comparables a celles étudiables grace au lensing, nous allons
discuter un peu plus en détails les résultats obtenus avec cette méthode, ce qui nous
permettra de les comparer avec les résultats obtenus grace au galazy-galaxy lensing.
Bien sir, cette méthode permet d’étudier des galaxies de champ et non pas d’amas.
L’idée est la suivante : on utilise une galaxie comme traceur du potentiel gravita-
tionnel d'une galaxie plus brillante et considérée comme plus massive. Cette méthode
comporte ses difficultés propres : comme pour toute étude dynamique, il faut étre
stur que la galaxie satellite est effectivement liée gravitationnellement a la galaxie que
I'on se propose d’étudier : par projection, on peut inclure des galaxies satellites qui
en fait se trouvent en avant-plan ou en arriere-plan de la galaxie a étudier et qui ne
lui sont pas physiquement associées. Cela peut largement biaiser les résultats déduits
de I’étude. On appelle "interlopers” ces contaminants. Une autre limitation est que
les halos de galaxies sont étudiés de facon statistique, les galaxies centrales ne dispo-
sant typiquement que d'un ou deux satellites utilisables, c’est a dire assez brillants
pour étre détectés et étudiés spectroscopiquement, et assez faibles pour s’assurer que
le satellite est beaucoup moins massif que la galaxie centrale. Il est donc nécessaire
d’accumuler plusieurs galaxies centrales et par conséquent seulement un profil de
densité moyenné peut étre contraint.

Galaxies spirales

C’est a Dennis Zaritsky (Zaritsky et al. 1993 [130], 1997 [131]) que I'on doit les
premiers résultats sur les halos de matiere noire de galaxies spirales a grand rayon
(de I'ordre de la centaine de kpc). L’échantillon de galaxies utilisé a été choisi le plus
homogene possible : puisque les galaxies centrales vont étre accumulées afin d’obtenir
suffisament de statistique, un échantillon bien homogene permet une interprétation
des résultats plus facile. C’est ainsi que les auteurs se sont restreints aux types Sb et
Sc, dotés de magnitudes absolues telles que : —22.4 < Mp < —18.8. Cette sélection
la aussi permet de s’assurer d’avoir un échantillon homogene, car on pense que la
vitesse de rotation centrale dépend du type et de la luminosité.

La galaxie centrale candidate doit étre isolée, c’est a dire ne pas avoir de voisin
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a moins de 500 kpc qui ne soit pas au moins 2.2 magnitudes plus faible qu’elle,
ni de voisin & moins de 1Mpc qui ne soit pas au moins 0.7 magnitude plus faible
qu’elle. Les galaxies satellites doivent se trouver a une distance projetée inférieure
a 500 kpc et présenter une différence de magnitude d’au moins 2.2 magnitudes par
rapport a la galaxie centrale. De plus, la différence de vitesse Av entre les deux doit
étre inférieure a 500 km/s. Une telle différence de magnitude permet de s’assurer
que le satellite est beaucoup moins massif que I'objet central, et par conséquent qu’il
peut correctement étre considéré comme une particule test. La différence de vitesse
imposée permet quant a elle d’exclure les couples proches seulement par projection
mais pas physiquement (les fameux “interlopers”).

La premiere étude comporte 69 satellites autour de 45 galaxies centrales, alors
que la seconde comporte 115 satellites autour de 69 galaxies centrales. Les résultats
principaux de ces deux études sont similaires : la dispersion de vitesse du satellite
reste constante jusqu’a 400 kpc de la galaxie centrale, ce qui implique que le halo
central s’étend au dela de 200 kpc. Pour une galaxie typique, une vitesse circulaire de
200 km/s est dérivée, et la masse dans un rayon de 200 kpc est de I'ordre de 2 10'?
M@®. Une telle vitesse circulaire est comparable avec les vitesses de rotation trouvées
dans les régions plus centrales des galaxies spirales. Par contre, ils ne trouvent pas de
corrélations entre la vitesse de rotation et la luminosité, comme c’est le cas dans les
parties centrales ou vitesse de rotation et luminosité sont connectées par la relation
de Tully-Fisher. Ce résultat semble indiquer que les propriétés des galaxies a grande
échelle sont indépendantes des propriétés sur des échelles plus petites.

Le principal résultat de ces études est que les galaxies spirales isolées sont dotées
d’un halo massif de matiere noire qui s’étend bien au dela du rayon optique.

Etudes des galaxies du SDSS

McKay et al., 2002 [85] ont utilisé les données du Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
pour I'étude de dynamique de galaxies satellites. Cette étude est particulierement
intéressante car elle a été menée pour confirmer des résultats obtenus sur les mémes
données a 'aide du galazy-galazy lensing (McKay et al., 2001 [84], voir Chapitre 3) :
une relation de proportionnalité entre la masse et la luminosité des galaxies, et ce pour
différentes bandes. Ce résultat est clairement en contradiction avec ceux de Zaritsky
et al., mais McKay et al. n’utilisent pas un échantillon aussi homogene que Zaritsky et
al. : les galaxies centrales incluses dans ’analyse doivent étre au moins deux fois plus
lumineuses que tout voisin présent jusqu’a une distance projetée de 2h~! Mpc. Les
galaxies satellites doivent se trouver a moins de 500h~! kpc de la galaxie centrale, étre
au moins 1.5 magnitudes plus faible que cette derniere et présenter une différence de
vitesse Av inférieure a 1000 km/s en valeur absolue. En analysant la couleur v’ — 1/,
McKay et al. estiment que 75 % de leur échantillon de galaxies centrales sont des
elliptiques et seulement 25 % des spirales. Leur échantillon est donc trés différent de
celui de Zaritsky et al. En tout, McKay et al. disposent de 618 galaxies centrales
et 1225 galaxies satellites. Eux non plus ne trouvent pas de vitesse de rotation qui
chute, ce qui implique I'existence d’un halo de matiere noire étendu. D’autre part,
I’étude confirme les résultats obtenus via le galaxy-galazy lensing dans le sens ou ils
trouvent une relation entre la masse et la luminosité de la forme M ~ L, pour toutes
les bandes spectrales sauf en u'.
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Révision par Prada et al.

Prada et al. 2003 [106] ont eux aussi utilisé le SDSS qu’ils ont complété avec des

données du catalogue RC3 (de Vaucouleurs et al. 1991 [30]) doté d’une photométrie
plus précise que celle du SDSS. Prada et al. ont constitué trois sous-échantillons, I'un
deux (le troisieme) obtenu avec des criteres de sélection comparables & ceux de McKay
et al. Les deux premiers different uniquement par le domaine de redshift autorisé pour
les galaxies centrales : z <0.03 et z <0.2. Les galaxies centrales ne doivent pas avoir
de voisins dans un cercle de 500h~! kpc qui présentent une différence de vitesse
Av inférieure a4 1000 km/s en valeur absolue et qui ne soient pas au moins deux
magnitudes plus faibles. Les galaxies satellites doivent se trouver a moins de 350h*
kpc de la galaxie centrale, étre au moins 2 magnitudes plus faibles que cette derniere
et présenter une différence de vitesse Av inférieure a 500 km/s en valeur absolue. Ces
différents échantillons comportent entre 453 et 2734 satellites autour de 283 a 1107
galaxies centrales.
Prada et al. ont porté un effort particulier pour enlever les contaminants en s’ap-
puyant sur un travail de simulation numérique. Les résultats sont les suivants : pour
les trois sous échantillons, ils trouvent une dispersion de vitesse qui décroit avec la dis-
tance, résultat allant dans le sens des profils “universels” comme le profil de Navarro,
Frenck et White (profil NFW, 1996 [97]). Lorsqu’ils conservent les contaminants, ils
trouvent une dispersion de vitesse qui reste constante, comme McKay et al. D’autre
part, Prada et al. testent 1’éventuelle dépendance de la dispersion de vitesse avec la
luminosité de la galaxie centrale. En calculant la dispersion de vitesse dans 120h~"
kpc, les résultats sont cohérents avec une dépendance de la forme o o< L%3, en ac-
cord avec les relations & plus petite échelle (Tully-Fisher, Faber-Jackson), mais en
désaccord avec les résultats de McKay et al. qui trouvent une relation de la forme
o o< L%5. Par contre, en calculant la dispersion de vitesse dans 350h ! kpc, Prada
et al. sont capables de reproduire les résultats de McKay et al. (2001 et 2002) pour
lesquels un rayon de 260h~"! kpc est introduit. Cela permet d’expliquer la différence
entre les résultats de Prada et al. et ceux de McKay et al.

1.3.7 Théorie modifiée de la gravité

La nature mystérieuse de cette matiere noire a motivé une remise en question de
la loi Newtonienne de la Gravitation comme une alternative a I'introduction de cette
hypothese de matiere noire. Les travaux de Milgrom (1983 [86] [87] [88]) proposent
une théorie modifiée de la gravité qui permet de rendre compte des courbes de ro-
tation des galaxies spirales sans introduire de matiere noire. Dans le cadre de cette
théorie appelée MOND (Modified Newtonian Dynamics), 'accélération Newtonienne
est changée pour les petites accélérations.

L’accélération gravitationnelle prévue par MOND est de la forme :

gx sl gy > ag
gMOND = § V/InGo sl gy K ag (1.22)

ol gy correspond a ’accélération Newtonienne et gyonp a ’accélération dans le cadre

de MOND. ag est une accélération charactéristique, de 'ordre de 10 8cm s 1.
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A partir de I’équation précédente, on obtient :
v = GMay pour gy < ag (1.23)

ce qui signifie que les courbes de rotation doivent étre asymptotiquement plate dans
le cadre de MOND. De plus, cette modification permet de reproduire la relation de
Tully-Fisher avec un exposant a = 4 pour toutes les galaxies. MOND peut donc étre
testée en mesurant des courbes de rotation et en comparant ces mesures a la relation
masse-vitesse (M oc vi).).

Une revue récente de MOND par Sanders & McGaugh (2002) [107] est disponible.

1.4 Amas de Galaxies

L’importance de I’étude des amas de galaxies en cosmologie n’est plus a démontrer :
ce sont les objets liés gravitationnellement les plus massifs de I’Univers, et dans le
cadre des modeles hiérarchiques de formation des structures, ils constituent la classe
d’objets qui se sont formés le plus récemment. Il y a deux prédictions théoriques sur
lesquelles s’appuie I'étude des amas de galaxies. Tout d’abord, la fonction de masse
des amas, c’est a dire le nombre d’amas de galaxies d’'une masse donnée. Cette fonc-
tion peut eétre prédite par des modeles linéarisés de 1’évolution du champ de densité
de masse avec une simple prescription pour la formation d’objets gravitationellement
liés : c’est 'approche de Press & Schechter, 1974 [109]. Les résultats des simulations
numériques ont confirmé cette approche (Jenkins et al. 2001 [57]). La fonction de
masse des amas et son évolution dépendent fortement des parametres cosmologiques.

La seconde prédiction théorique sur laquelle la recherche cosmologique actuelle
repose provient des simulations numeériques a haute résolution de la formation des
structures. En effet, comme on le verra au Chapitre 4, de telles simulations avec
comme ingrédients de la matiere noire froide convergent vers un profil “universel”
de masse. Le plus intéressant est que ce profil semble peu dépendant des autres
ingrédients de la simulation comme 2,9, 03, la pente du spectre de puissance, etc.
Seule la nature froide de la matiere noire semble gouverner les simulations numériques
et les faire converger vers ce profil “universel”. Si I'on arrive a savoir si les galaxies et
les amas de galaxies suivent ou non un tel profil, on pourra contraindre directement
la nature de la matiere noire.

Ces deux prédictions sont formulées en termes de masse qui nécessite d’étre
déduite d’autres observables liées a la masse. Parmis celles-ci, on a l'effet de len-
tille gravitationnelle, qui mesure directement la masse présente sur tout le long de
la ligne de visée, avec les risques de contamination inhérents a cette méthode : s’il
existe plusieurs amas sur une ligne de visée donnée, on sera sensible a la somme
des masses des amas individuels. Les observations en X de I’émission du gaz chaud
de I'amas permettent quant a elles de déterminer la température de I’amas, mais sa
conversion en masse dépend de I’hypotheése forte selon laquelle le gaz est en équilibre
hydrostatique. Finalement, la cinématique des galaxies au sein d’'un amas donne aussi
une estimation de la masse. Si les galaxies sont dans une situation d’équilibre viriel,
des mesures de dispersion de vitesse des galaxies peuvent étre utilisées pour estimer
la masse totale de I'amas. Mais si la distribution des vitesses contient une com-
posante systématique, on va surestimer la masse de I'amas. Lorsque 'on applique
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indépendamment ces différentes méthodes pour déterminer la masse du méme amas,
les résultats présentent des incomptabilités. Si 'ordre de grandeur est bien retrouvé
par les différentes méthodes, il reste encore a affiner les modeles et les méthodes afin
d’éliminer ces incohérences.
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2.1 Présentation du phénomene

Dans le cadre de la théorie de la relativité générale (Einstein 1916), une masse
déforme localement I’espace temps. La trajectoire des rayons lumineux qui passent au
voisinage d’une telle masse sont des géodésiques d'un espace courbe et ne coincident
pas avec des droites, géodésiques d’un espace euclidien. On peut ainsi prévoir une
déviation de la trajectoire de ces rayons lumineux par rapport a une droite.

L’expédition historique de Eddington, en 1919 durant une éclipse solaire fut la
premiere validation expérimentale de la relativité générale. Einstein avait prédit, a
proximité du soleil, une déviation de 1,75”. Eddington a mesuré des déviations de
1,98+0.16”. Par la suite, c’est Zwicky [133], dans les années Trente, qui percoit la
richesse du phénomeéne comme moyen d’estimation de masse d’amas et la possibilité
de détecter des objets lointains grace au phénomene d’amplification. En avance sur
son temps, Zwicky avait meéme interprété la différence entre la masse lumineuse et
la masse virielle au sein de I’amas de Coma en terme de présence de matiére noire.
Malgré un avenir prometteur, les lentilles gravitationnelles sont restées en suspens
durant pres de quarante ans.

C’est avec I'amélioration des techniques de détection que l'on a redécouvert le
phénomene : en 1979, Walsh et al. [126] détecteérent deux images séparées de 5.7 du
méme quasar, situé a un redshift de 1.4. La lentille mise en jeu est une galaxie d’avant-
plan a z = 0.36, qui est la galaxie principale d’un amas peu riche. Un peu plus tard, on
a commencé a identifier des structures en forme d’arc : au sein de 'amas de galaxies
A370 (z = 0.375) par Soucail et al., en 1987 [120], et indépendamment dans les amas
A370, A2218 et C12244-02 par Lynds & Petrosian, en 1986 [76]. En 1987, Paczynski
[102] a émis 'hypothese que ces arcs présents au centre des amas, de couleur bleue et
a faible brillance de surface étaient en fait des images gravitationnelles déformées de
galaxies distantes situées en arriere-plan de ’amas. Soucail et al., en 1988 [121], ont
confirmé cette hypothese en mesurant le redshift de ’arc présent dans A370, situé a
z =0.724.

La présence d’arcs gravitationnels a confirmé que la masse totale d’'un amas de
galaxies est bien plus importante que celle des galaxies individuelles, confirmant ’exis-
tence de la matiere noire et de sa distribution réguliere non attachée aux galaxies.
C’est notamment la qualité des images HST qui permet de résoudre des arcs gravita-
tionnels et d’en déduire des contraintes sur les profils de masse des amas de galaxies
(e.g. Kneib et al, 1996 [62]). Depuis, la méthode de reconstruction de masse des amas
de galaxies grace aux déformations gravitationnelles qu’ils engendrent a connu un
grand succés, et en parallele, des formalismes modernes ont vu le jour. Citons par
exemple les travaux de Bourassa et al., 1984 [15]; Schneider, 1984 [114]; ou encore
Blandford & Narajan, 1986 [14].

Un rayon lumineux provenant d’une galaxie lointaine peut traverser ’amas de
galaxies dans des régions ou le potentiel gravitationnel est plus ou moins important.
Dans les régions centrales, on peut observer les phénomenes spectaculaires d’arcs
gravitationnels, d’images multiples; on parle de “strong lensing”. Dans les régions
périphériques, le potentiel de I'amas est plus faible et donc les déformations sont plus
petites; on parle de “weak lensing”, qui va légerement changer la forme et I'orientation
des galaxies d’arriere-plan. L’observation de ces effets permet d’étudier le potentiel
de Pamas sur des échelles allant de la centaine de kpc (strong lensing) jusqu’au Mpc
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(weak lensing).

2.2 Equation des lentilles

Formalisons un peu le probleme en établissant I’équation des lentilles, équation
qui relie un objet source a son image a travers le systeme optique gravitationnel. Afin
d’alléger ce formalisme, nous allons faire quelques hypotheses de travail simplifica-
trices. Commencons par préciser les notations utilisées : ® correspond au potentiel
gravitationnel 3D de la distribution de masse, ¢ au potentiel gravitationnel 2D, ob-
tenu par projection de ® le long de la ligne de visée, et ¢ correspond au potentiel des
lentilles.

2.2.1 Hypotheses simplificatrices

Univers homogene : L’étude des lentilles gravitationnelles se place dans le cadre
de la Relativité Générale et du Principe Cosmologique (Chapitre 1). On utilisera
donc la métrique de Robertson-Walker dans un Univers homogene et isotrope, et la
surdensité qui se trouve a l'origine du phénomene de lensing est considérée comme
une perturbation locale de la métrique.

Lentille mince : On se place dans I’approximation de lentille mince, ce qui suppose
que I'épaisseur de la lentille est négligeable devant les distances typiques du probleme,
a savoir les distances observateur-lentille et source-lentille. Dans le cas d’un amas de
galaxies, I'épaisseur typique est de l'ordre du Mpc, alors que les distances sont de
I'ordre du Gpc, donc cette hypothese est vérifiée. Lorsque la lentille est constituée
d'une galaxie individuelle, I’hypothese reste encore valide. Sous cette hypothese de
lentille mince, le profil de masse caractérisant le déflecteur se ramene a la distribution
de masse projetée sur le plan du ciel.

Milieu transparent : On suppose que les rayons lumineux évoluent dans un milieu
transparent ; la lentille n’engendre pas d’effets de diffusion ou d’absorption de la
lumiere autrement que gravitationnellement. Le milieu intergalactique dans un amas
est tres dilué et le gaz présent ne produit pas de déflexion ni de modification spectrale
de la lumiere qui soient détectables.

Champs gravitationnels faibles et stationnaires : Considérons un amas de
galaxies sur une ligne de visée, c’est une perturbation locale de la métrique de
Robertson-Walker. Dotons cet amas d’une masse typique de M ~ 10 M et d’un
rayon R ~ 1 Mpc. D’apres le théoreme du viriel, ce systeme auto-gravitant présente
une dispersion de vitesse o ~ \/GM/R ~ 1000kms~'. Le champ gravitationnel est
donc faible car : ®/c? ~ (0/c¢)*> =~ 107° < 1. Dans ce cas, en négligeant les termes de
pression et considérant que I'Univers est dominé par la matiere, la métrique prend la
forme suivante (Weinberg, 1972 [127]) :

ds* = (1 + g) dt? — (1 - @) dr? (2.1)
c c
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D’autre part, comparons le temps de traversée de I’amas pour un photon ¢, ~
R/c au temps dynamique du systéme tgay ~ 1/v/Gp ~ R/o, ol p est la densité
volumique de masse. L’application numérique donne ¢, ~ 10°%ans et ty., ~ 10 ans
(cela correspond a la période de relaxation violente d'un amas de galaxies). On peut
donc conclure que ’hypothese de champ gravitationnel stationnaire est bien vérifiée
dans le cas d'un amas de galaxies, donc dans le cas d’une galaxie aussi.

Angles de déflection faibles Cette hypothese repose sur le fait que les déformations
de la métrique sont faibles. En effet, prenons l'exemple d’une masse ponctuelle M
décrite par la métrique de Schwarzschild. Une source sur la meéme ligne de visée
conduira a la formation d’une image sous 'aspect symétrique d'un anneau d’FEinstein
de rayon angulaire g donné par :

Hé: Dis 4GM
DorDos ¢

(2.2)

ou Dor, Dos et Dyg sont les différentes distances diametre-angulaire intervenant
entre ’Observateur, la Lentille et la Source (voir Figure 2.1). Pour M = 10" M, on
obtient fr ~ 1’. Les angles intervenant dans les calculs sont donc faibles et peuvent
etre confondus avec leurs tangentes. Ceci étant vrai au niveau des amas de galaxies,
c’est aussi vérifié quand la lentille est une galaxie. En effet, la masse typique d’une
galaxie est de l'ordre de 10'% M), ce qui implique 0 ~ 1.8”.

2.2.2 Banc d’optique

Considérons le banc d’optique de la Figure 2.1. La lentille se trouve a z = 2,
la source & z = zs. En Pabsence de lentille, 'observateur verrait la source (ponc-
tuelle) sous un angle 55. La lentille provoque une déflexion d’angle &, et I'image est
vue sous I'angle ;. Les différentes distances cosmologiques (diametre-angulaire) in-
tervenant sont les distances observateur/lentille Do, = Da (1), observateur/source
Dos = Da(zs) et lentille/source Dy = Da(z1, 25). L'examen de cette Figure ameéne
a I’équation suivante : _ _

Dosel = Doses + DLsO_é’ (23)

Ceci constitue I’équation géométrique des lentilles. Nous allons voir que cette équation
peut s’exprimer de facon encore plus simple en introduisant le potentiel des lentilles
®.

Considérons un photon évoluant dans un Univers globalement homogene décrit
par la métrique de Robertson-Walker et présentant une inhomogénéité sur la ligne
de visée, au voisinage de laquelle la métrique est définie par celle des champs gravi-
tationnels faibles (équation 2.1). Etant donnée une source de coordonnées angulaires
55 on veut connaitre la position 51 de l'image et I'angle de déflexion &(9}) provoqué
par le déflecteur. On peut exprimer la durée de parcours de la lumiere en fonction de
f; (Blandford & Narajan, 1986 [14]). Les photons émis par la source au temps ¢ = 0
suivent une géodésique nulle (ds? = 0). s arrivent donc a l'instant ¢y tel que

" :/C (1 - M;@) Al =1 02_2/0 B(7) dl. (2.4)
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Image @ _

Source S

® -0
Lentille L
Dis DoL
- =

Dos
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Lol

A

Fig. 2.1 - Géométrie du banc d’optique gravitationnel d’une lentille mince. La source S est &
une position angulaire g pour I'observateur O. La lentille L introduit une déflexion d’angle a,
de sorte que l'image I est vue sous 'angle 8;. On note Doy, Dos et Drg les différentes distances
diametre-angulaire intervenant entre I’Observateur, la Lentille et la Source.

On peut montrer (Kneib, 1993 [63]) que I’équation précédente peut s’exprimer en
fonction des données du probleme par :
1 2D2,

1 5 5 —
cty = FLS(DOLQI — DOSQS)2 + §-DOL9_I2 - 2 d)(gl) (25)

Invoquant le principe de Fermat, équivalent au principe de moindre action, les trajets
lumineux physiques correspondent a un temps d’arrivée stationnaire :

g%zﬁ. (2.6)
I
soit : b -

D(L): (Dovfi — Dosfls) + Dorfi — CQOL I (2.7)

En combinant ce résultat avec I'équation géométrique du banc d’optique, on obtient
I’équation :

~ 2 DisDor = >

a = —=——V,; 00 2.8

() = =50k o(60) (2:8)

Il résulte de cette équation un principe de superposition : 'angle de déflection produit
par une distribution surfacique de masse est décomposable en la somme des angles
induits par chaque élément de masse de la distribution.

D’autre part, I’équation des lentilles prend la forme plus simple :

bs = 01 — V(01 (2.9)
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avec :

o(0) = 5—=—=0(6) (2.10)

c2 DOS
@ s’appelle le potentiel des lentilles. Remarquons que cette relation ne fait pas inter-
venir la longueur d’onde de la lumiere défléchie : le lensing est achromatique. Cette
relation définit une transformation du plan source vers le plan image (“mapping”),
nous y reviendrons un peu plus loin en formalisant les choses.

2.2.3 Equation du temps d’arrivée

Deux termes contribuent au temps d’arrivée (Blandford & Narajan, 1986 [14]) :
Do.D 05>
ety = =295 (14 21) (g — cp(91)> + Cte (2.11)

Le premier terme correspond a un décalage temporel d’origine géométrique, qui va
dépendre de la structure géométrique de I'Univers. Le deuxieme terme, faisant ap-
paraitre le potentiel des lentilles, ¢ est d’origine gravitationnelle. I correspond a la
déformation de la métrique due a la présence de matiere.

2.3 Description locale des déformations : matrice
d’amplification

L’équation 2.9 définit la transformation entre le plan source et le plan image.
A cette transformation correspond un Jacobien a partir duquel on définit la matrice
d’amplification a (on utilise les mémes notations que pour décrire le banc d’optique) :

J = a_af, et a' = J (2.12)
06,

Rappelons une propriété fondamentale du lensing : la conservation de la brillance
de surface (Etherington, 1933 [37]). C’est elle qui justifie d’appeler J~! la matrice
d’amplification qui correspond au rapport entre la taille locale de 'image et celle de
la source.

La matrice d’amplification s’exprime en fonction des dérivées secondes du poten-
tiel des lentilles. En choisissant (é,, 692) comme repere du plan du ciel orthogonal a

la ligne de visée, dans lequel on note 95 = (s,,0s,) et 91 (01,,061,), et en appelant

20(6y)

0;j¢ la dérivée partielle seconde 96,00, ,on a
1-0 —0
1 1P 12
= 2.13
¢ ( —0np 1 —0nyp > ( )

ou encore, dans les axes polaires (&, €,) :

1
1 — Ogop _80<§8w90>
1

a” = (2.14)
1 1 1
_89 (58(09[7) I- 58990 - anwso
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= =

Considérons le Laplacien du potentiel des lentilles : Ayp(0) = 011940209 = 23(0) /Serit-

2(5) correspond a la densité surfacique de masse (2D), reliée au potentiel projeté ¢
par 4rGY(R) = V2¢(R) (Equ. 4.11). S est la densité surfacique critique définie par
(voir la section suivante pour la signification physique de i) @ Zeig = %ﬁ.
On introduit alors la convergence (e.g. Schneider et al., 1992 [115]) :

—

DY 1
Kk(0) = Z( ) =5 (0110 + O22¢p) (2.15)
crit
ainsi que le cisaillement ou shear :
~ 1
mn) = 3 (011 — Oa29) (2.16)
(@) = dwp (2.17)

v1 et 7, sont les composantes du cisaillement complexe ¥ = y; +177,. En coordonnées
polaires, on a :

~ 1 1 1
é» B 1 P 18 1 5 519
1(l) = 5 |09 = 5000 — 3 0uutp (2.19)

[S))
B

7(0) = (%%@) (2.20)

En symétrie circulaire, on a la relation suivante entre le shear et la densité surfacique
de masse (Miralda-Escudé 1991 [89]) :
o S(0) - 2(6)

v(0) = RS (2.21)

— =

ou X(#) correspond a la densité surfacique de masse moyenne a l'intérieur du rayon
6.
On peut donc réécrire la matrice d’amplification :

0 = ( L=r=m = ) (2.22)

—2 l—k+m

La matrice a ! ainsi définie est symétrique réelle, donc diagonalisable dans une

base orthonormée de vecteurs propres. Ses valeurs propres sont 1 — k + 7, o v =
V7?2 + 2. Si w désigne I'angle d’orientation du cisaillement, on peut exprimer a '
sous la forme (Schneider et al, 1992 [115]) :

a'=(1-KT-~vT, (2.23)

ou Z est la matrice identité. 7, représente la réflexion d’angle w qui s’écrit :

T = < c08(2w) Sin(%)) ) =R, < L0 )Rw (2.24)

sin(2w) — cos(2w 0 —1
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On reconnait la matrice de réflexion, appelée aussi matrice de cisaillement, et R,
matrice de rotation d’angle w :

Rw _ < COSWw —SInw ) (225)

sinw  cosw

On a introduit deux quantités fondamentales en optique gravitationnelle, la conver-
gence K, et le cisaillement vy (shear en anglais). La convergence correspond a I’amplifi-
cation isotrope d’un élément de surface. Le shear quand a lui induit une amplification
différentielle le long des axes propres de magnification : on lui doit un étirement sui-
vant la direction w et un rétrecissement selon 1’axe orthogonal.

Amplification :[’amplification A est définie a partir du déterminant de la matrice
a par :
AV =det a'=(1-k)> -~ (2.26)

On voit que cette amplification A peut diverger, ce qui va définir le lieu du plan Image
d’amplification infinie. Cela définit une courbe appelée ligne critique. La transformée
des lignes critiques dans le plan source s’appelle les lignes caustiques. Nous ne revien-
drons pas sur ces notions par la suite. On peut lire a ce sujet Blandford & Narajan,
1986 [14]. Notons que 'on peut avoir des amplifications négatives : cela va dépendre
de la parité des images, qui représente le signe des valeurs propres de la matrice
d’amplification (2.13). Selon la position des images par rapport aux lignes critiques
de la lentille, la parité et le signe de 'amplification va changer (voir Golse, 2002 [49]).

2.4 Reégimes de déformations gravitationnelles

Revenons a ¢, le potentiel des lentilles, et considérons la Figure 2.2 qui illustre
les propos qui vont suivre. Son Laplacien est lui aussi une quantité intéressante car
il nous renseigne sur la force de la lentille :

=~ 2 DisDor, = 2 DorDrg = ZJ(ﬁ)
Azp(l) = ————— Az = ———ArGX(0) = 2 2.2
() = SO A () = 2 el =252 (221)
la densité surfacique critique est définie par :
C2 DOS
Yt = ————. 2.28
' 4G DOLDLS ( )

Pour déterminer la force d’une lentille, il suffit donc de comparer sa densité surfacique
de masse a Y. Numériquement, pour un amas réparti sur une échelle de 100 kpc,
cette densité critique correspond & une densité de matiere de I'ordre de 1072°g cm ™3,
ce qui correspond a environ 1000 fois la densité critique de 1'Univers p..;;. Un amas
de galaxies massif regroupe a la fois des zones surcritiques, dans les régions centrales,
qui donnent lieu aux phénomenes spectaculaires d’images multiples et d’arcs gravi-
tationnels, et des zones sous-critiques ou les déformations sont faibles. Sur la Figure
2.2, ces zones sont qualifiées de domaine non linéaire et domaine linéaire. En effet,
les équations gouvernant les phénomenes de strong lensing sont non linéaires, alors
que celles relatives au weak lensing sont linéarisables.
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Observateur Amas de galaxies
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F1G. 2.2 — Les différents régimes de lensing : on distingue le régime non linéaire, qui donne lieu &
des images multiples et a des arcs gravitationnels, du régime linéaire, a la périphérie du déflecteur,
qui donne lieu & de faibles distorsions

Dans le cas de zones surcritiques, lorsque la déformation de la métrique est impor-
tante, il est possible de trouver plusieurs géodésiques vérifiant le principe de Fermat :
plusieurs images d’'une méme source sont effectivement observées. Dans ce cas par-
ticulier, les rayons lumineux donnant naissance aux différentes images ont parcouru
des trajets optiques différents, et on va étre sensible a un décalage temporel entre les
deux signaux. L’équation 2.11 permet de relier le décalage temporel At &4 1/H, via le
rapport de distances DODLiLZOS. Pour contraindre la constante de Hubble a partir de la
mesure d'un décalage temporel, il faut une tres bonne description de la distribution
de masse (voir par exemple Courbin et al. [24]).

Weak lensing : On s’intéressera dans la suite de ce manuscrit uniquement au
régime de déformations faibles, auquel on fera référence sous le nom de weak lensing.
La validité de ce régime est vérifiée quand on considere par exemple des rayons
lumineux traversant un amas de galaxies dans sa périphérie, comme illustré sur la
Figure 2.2, ou bien quand on considere les déformations engendrées par une galaxie
en dehors de sa zone lumineuse. Dans ce régime particulier, la convergence est proche
de 0, donc toute I'information est contenue dans le shear ~.
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2.5 La forme d’un objet et sa déformation par une
lentille

On va chercher a caractériser la forme d’un objet détecté par une ellipse équivalente.
C’est en effet dans ces parametres de forme que se trouve l'information de lensing.
De plus, les galaxies se trouvant a des distances cosmologiques, on ne va étre sensible
qu’a leur forme générale.

2.5.1 Matrice de forme

On va partir de la brillance de surface de 'objet, S(@), ou @ est la position angu-
laire de I’objet. La brillance de surface est une quantité qui s’exprime en Wm 2sr ! Hz !,
on 'appele aussi flux monochromatique.

La position du centre d’un objet est définie par les moments d’ordre 1 de la
brillance de surface, ce qui correspond simplement au barycentre de la brillance de
surface :

[ [ S(ayiidii

fo=4l " (2.29)

~ [ [S(ayda

On définit ensuite les éléments de la matrice de forme par les moments d’ordre 2 :

_ S (- wd) (- wd) di

[ [S(@) di

En supposant que le centre de I'image est I'image du centre de la source (pour
cela il faut que la matrice d’amplification reste constante sur toute ’étendue de la
source, hypothese vérifiée dans le régime weak lensing), les éléments de la matrice de
forme de la source sont donnés par :

Jij (2.30)

s _ JS@) (@ —widf)(up® —u;d’) dit
ij [[S@@) i (2.31)

La matrice de forme ainsi formée est par définition symétrique et réelle, donc diago-
nalisable. Les vecteurs propres de cette matrice définissent les directions propres de
I'ellipse équivalente. Ses valeurs propres quant a elles sont proportionnelles au carré
du demi-grand axe et du demi-petit axe. Voir Kochanek, 1990 [64] pour les détails
concernant la diagonalisation de cette matrice de forme.

Par définition de la matrice d’amplification, on a :

ui =t = ey (we — ) (2.32)
ce qui permet d’obtenir I’équation des lentilles pour une matrice de forme :
S =atfllta e fl=afla (2.33)

Notons que la seconde équation n’est valable que si a ! est non singuliére.
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2.5.2 Transformation d’une source elliptique

La matrice de forme définit donc une ellipse équivalente. On préférera manier
lellipticité complexe d'un objet plutot que sa matrice de forme. On a :
a—2b

= 216 = 2.34
e eexp(2if) avec e P (2.34)

Le lien entre ellipticité et matrice de forme est le suivant :

fir — fao + 2ifio

S+ fa + 2y/detf (2:35)
De la méme facon, on définit le shear complexe + et le shear réduit g :
yo= oy e
(2.36)
9 =15

ainsi que les matrices 1% et J?0 .

20 cos(20) —sin(26) 20 cos(20)  sin(26)
== <sin(29) cos(26) ) et JT = (sin(29) —Cos(29)> (2.37)

On peut alors réécrire I’équation des lentilles sous la forme (A est la matrice
d’amplification normalisée, voir Gautret et al., 2000 [42]) :

AfStA (1—r)I° + J?
_ A = 2.38
i =7 = 7 (2%
Et la matrice de forme de I'image s’écrit :
e g
(IO + gJZHL)IH_g( 163 e )IBS(IU + gJ2€L)
fr = Lte 2.39
= (2.39)
En utilisant les propriétés des matrices I et J, a savoir :
JoJP = o8 ge b = jgo=b o b — Jotp (2.40)
on obtient I'expression suivante pour la matrice de forme de I'image :
1-g?l(1—ed) f1 = [(1+ed)(1+9%) + 4gescos(2(fs — 0r))]I°
+ 2e5J%5 + 2g(1 + €%)J*-
+ 2g%egJ s 7L (2.41)

Finalement, on arrive a une expression pour lellipticité complexe de 'image (* pour
complexe conjugué) :

_ es + (1+es’)g + es*g’

~ maz(1,g?) + es?min(l,g?) + es*g + esg*

(2.42)

Cette expression est tres générale et reste valable dans tous les domaines d’amplifica-
tion considérés. On va discuter d’un cas particulier, celui du régime de weak lensing,
ou cette équation prend une forme plus simple.
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2.6 Weak lensing : moyennage des déformations

Un cas particulier intéressant est celui pour lequel on se place dans un régime de
weak lensing, I’équation précédente se réduit a :

er=(1-g%es + g (2.43)

De plus, étant donné que x ~ 0, le shear réduit g et le shear « sont quasiment
confondus. Pour prendre conscience de ce qui se cache derriere cette simple équation,
moyennons-la dans une région spatiale donnée, c’est a dire une portion de I’espace o
'on dispose de quelques galaxies images (on considérera que g varie peu dans cette
région) :

<er>=(1-<g’>)<es> + <g> (2.44)

soit, en faisant 'hypothese que dans le plan source, les galaxies n’ont pas d’orientation
privilégiée (< eg >~ 0), on obtient :

<er>=<g>x=2<y> (2.45)

Cela signifie que si I’on moyenne les ellipticités des images dans une portion du ciel,
on aura une estimation directe du shear dans cette méme portion du ciel, et on pourra
ainsi caractériser le potentiel gravitationnel dans cette portion du ciel. Remarquons
que l'information en shear réside dans la projection tangentielle de I'ellipticité, alors
que la projection radiale de l'ellipticité ne contient pas d’information weak lensing.
Cette technique dite de moyennage direct des déformations est tres puissante et a été
utilisée avec succes pour reconstruire le potentiel gravitationnel d’amas de galaxies.
En pratique, on va former le profil de shear : on va considérer des bins radiaux
centrés sur le centre de 'amas dans lesquels on moyenne les ellipticités tangentielles
des images se trouvant dans les bins. On obtient une estimation du shear en fonction
de la distance projetée au centre de 'amas; I'ajustement de cette courbe par un
profil donné permet d’estimer les parametres du halo décrivant 'amas de galaxies.
La Figure 2.3 montre un tel profil de shear pour 'amas A1689 avec des ajustements
pour différents modeles de distribution de masse (Bardeau et al., 2004 [6]).
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Fi1G. 2.3 — Profil de shear pour 'amas A1689 et ajustement par des modeles de distribution
de masse. La ligne noir correspond au moyennage des ellipticités tangentielles, c’est a dire & une
estimation du shear, et la ligne grise correspond au moyennage de 'ellipticité radiale, qui reste égale
a 0.
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Chapitre 3

Galaxy-Galaxy Lensing
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3.1 Introduction

Le phénomene de lentille gravitationnelle a été introduit dans le Chapitre précédent.

Le déflecteur utilisé jusqu’a présent est I’amas de galaxies, objet astrophysique massif
permettant d’illustrer les deux régimes de lensing, forts et faibles. Au fur et a mesure
que la résolution des caméras s’est développée, on a commencé a étre sensible a des
déformations gravitationnelles engendrées par des objets astrophysiques de moins en
moins massifs, comme les galaxies individuelles. Lorsque l'on traite de la déviation
des rayons lumineux d’une galaxie d’arriere-plan par une galaxie d’avant-plan, on
parle de galaxy-galaxy lensing.

On distingue le strong galaxy-galaxy lensing du weak galazy-galazy lensing qui
est plus spécifiquement le sujet que j'étudie ici. A I’échelle de masse des galaxies,
les effets de déformations fortes dues a des galaxies individuelles sont peu probables
vue la faible masse d’une galaxie (par rapport a un amas de galaxies). C’est dans le
cas d’une configuration particuliere que ’on peut observer un tel phénomene, c’est a
dire une configuration ou I'alignement entre les galaxies d’avant et d’arriere-plans est
favorable & des événements spectaculaires de déformations fortes (voir Koopmans &
Treu, 2003 [66]).

Le weak galazy-galazy lensing quant a lui s’observe dans un régime de déformations
faibles : de facon systématique a travers I’Univers, les galaxies d’avant-plan consti-
tuent des lentilles faibles pour la population de galaxies d’arriere-plan. La détection
d’un tel phénomene est intéressante car elle fournit une opportunité d’étudier le po-
tentiel gravitationnel des galaxies lentilles jusqu’a un rayon tres large (au-dela de
100h~'kpc), régions ou les méthodes plus traditionnelles ne sont plus appliquables,
étant donné qu’il y a peu de chance d’y rencontrer des traceurs dynamiques ou hydro-
dynamiques permettant une quelconque étude, a part des galaxies satellites (Section
1.3.6). La méthode du galazy-galazy lensing est donc parfaitement adaptée a ’étude
des halos de matiere noire des galaxies, qui se manifestent uniquement par leur masse.
Néanmoins, nous sommes sensibles a une masse projetée le long de la ligne de visée,
avec tous les risques de contaminations que cela entraine : il n’existe pas de ligne de
visée “propre”, au sens ot un rayon lumineux considéré provenant d’une galaxie loin-
taine a une chance non négligeable de subir des déviations de plusieurs déflecteurs.
Prétendre parvenir a contraindre une distribution de masse donnée nécessite donc de
considérer un ensemble de ligne de visées. On verra qu'une méthode de maximum de
vraisemblance permettra de résoudre ce probleme et de considérer toutes les lentilles
ayant donné lieu aux déflections observées.

3.1.1 Ordre de grandeur

Le cisaillement produit par une galaxie étant plus faible que la largeur de la
distribution en ellipticité des galaxies, ce phénomene est inobservable dans le cas d’un
couple formé par une galaxie d’avant-plan avec une galaxie d’arriere-plan, et seule
une méthode statistique peut mettre en valeur le phénomene. En effet, considérons
qu’un halo de galaxie soit décrit par un modele de sphere singuliere isotherme (SIS),
le shear moyenné dans un anneau de rayon intérieur f.,;, et de rayon extérieur Opax
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s’écrit (Brainerd, Blandford & Smail, 1996, BBS par la suite [17]) :

N NI CTV R (3.1)
DOS C
L’application numérique pour une galaxie spirale située a z = 0.5, muni de 0y=155
km/s et des sources situées a un redshift moyen de 1, on calcule < v > =~ 0.007,
pour fnin=10" et 0,,,,=30". Pour comparaison, la largeur de la distribution en ellip-
ticité intrinseque des galaxies est de 'ordre de 0.2. Il est clair qu’il faut moyenner
le phénomene sur plusieurs milliers d’objets pour espérer détecter le phénomene de
facon significative. En effet, on peut chercher 'ordre de grandeur du nombre d’ob-
jets nécessaires pour obtenir un rapport signal sur bruit de 3. Le signal correspond
au shear, et le bruit est estimé par 0.25/\/N, 0.25 correspondant a la largeur de la
distribution en ellipticité des galaxies, et N au nombre d’objets. On trouve qu’il faut
un minimum de 10 000 galaxies.
L’utilisation d’une méthode statistique signifie que 1’on pourra contraindre les
parametres non pas d’une galaxie individuelle, mais d’une population de halos de
galaxies.

Lentilles multiples : Considérons maintenant que 1’on soit en présence de deux
lentilles sur la ligne de visée; la relation entre I'ellipticité image et les shears réduits
des deux lentilles est linéaire. Appelons (1) et (2) les lentilles : les quantités se rap-
portant a chaque lentille seront indexées par les indices (1) et (2). Pour la premiere
déflection, due a la lentille (1), on peut écrire (voir Section 2.6) :

<er>=(l-<gi’>)<es> + <g1>=<g1 > (3.2)
Considérons désormais la seconde déflection, due a la lentille (2); on a :

<er>= (1-<g’>)<g1>+<g2>=<g1>+<g2 > (3.3)

3.1.2 Stratégies de détection

Le phénomene étant d’amplitude tres faible : il faut avant tout utiliser des objets
munis de parametres de forme sirs, et estimer un redshift pour chaque objet. Il
existe trois méthodes utilisées jusqu’a présent pour détecter le phénomene de galazy-
galazy lensing : le calcul de la polarisation, le moyennage direct des déformations et
le maximum de vraisemblance.

Mesure de polarisation

Cette méthode est peu sophistiquée d’un point de vue statistique, mais assez
directe. Elle suppose une séparation entre les populations d’avant-plan et les popu-
lations d’arriere-plan, parfois par une brutale coupure en magnitude, en supposant
que, en moyenne, les galaxies faibles sont situées a une distance de 1’observateur plus
importante que les galaxies brillantes. Cette séparation est viable et a mené a la
premiere détection du phénomene de galazy-galazy lensing (BBS, 1996 [17]), mais il
est préférable d’avoir des informations spectroscopiques ou bien d’utiliser une estima-
tion photométrique du redshift. Notons qu’aucune étude a I’heure actuelle n’a utilisé
des redshifts spectroscopiques pour tous les objets utilisés.
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LA

F1a. 3.1 — Orientation des galaxies faibles par rapport aux galaxies brillantes (BBS [17])

On calcule ensuite la distribution de probabilité des angles ¢ des galaxies d’arriere-
plan par rapport aux galaxies d’avant-plan : pour une galaxie d’arriere-plan donnée,
I’orientation de son ellipse équivalente est calculée par rapport au vecteur qui connecte
son centre a celui d’une galaxie d’avant-plan, considérée comme une lentille potentielle
(Figure 3.1). En utilisant toutes les paires disponibles, on forme la distribution de
probabilité de ces orientations, P(¢). Elle s’écrit (BBS [17]) :

P(¢) = %(1— <p><el>cos2¢) (3.4)

avec < p > la polarisation moyenne induite par le lensing et < e~! > la moyenne de
I'ellipticité intrinseque des sources. Dans le régime du weak lensing, on a la simple
relation suivante (BBS [17]) :

P2y (3.5)

S’il y a eu lensing des galaxies d’arriere-plan par les galaxies d’avant-plan, il y aura un
léger exces de paires pour lesquelles les galaxies d’arriere-plan sont orientées tangen-
tiellement (¢ = 90°), et un déficit de paires pour lesquelles les galaxies d’arriere-plan
sont orientées radialement (¢ = 0°). Dans ce cas, P(¢) va varier comme cos 2¢, et
I’on peut ainsi mesurer la polarisation, en déduire le shear, et comparer les résultats
aux modeles. S’il n’y a pas eu lensing, P(¢) aura l’allure d’une distribution uniforme.

Les auteurs, afin de s’assurer que le signal est bien di au lensing et non pas a un
artefact, ou bien a un effet systématique, soumettent leurs catalogues a une série de
tests. Lors de ces tests, les données sont modifiées, et il en résulte une situation non
physique. La distribution P(¢) formée a partir de ces nouveaux catalogues doit étre
uniforme pour s’assurer de la pertinence du signal de galazy-galazy lensing. Parmi
ces tests, on peut citer les suivants :

— P(¢) pour lorientation des galaxies d’avant-plan par rapport aux galaxies

d’arriere-plan (et non plus U'inverse)
— P(¢) lorsque l'on a rajouté 45° a tous les angles
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— P(¢) pour 'orientation des galaxies d’arriére-plan, ol ¢ est calculé par rapport
a des points quelconques du ciel, ou encore par rapport aux étoiles d’avant-plan
présentes sur le cliché
Si les données passent ce test, on peut raisonnablement considérer que l'effet de
lensing est présent dans les données, et qu’il ne s’agit pas d'un artefact.

Moyennage direct des déformations

Cette technique est similaire a celle utilisée pour étudier les amas de galaxies
exposée dans la section 2.6 : on moyenne les ellipticités des galaxies images dans une
portion du ciel donnée, qui nous donne une estimation du shear dans cette portion
du ciel, et nous permet de caractériser le potentiel gravitationnel de la galaxie lentille
responsable de ces déformations. Si la technique que 'on applique est la méme que
pour des amas, d’importantes différences sont a prendre en compte : tout d’abord,
afin d’obtenir un signal significatif, il faut accumuler les résultats obtenus pour un
certain nombre de lentilles car I'effet dii a une seule galaxie est bien plus faible que
I'effet dii & un amas de galaxies. De plus, on fait 'hypothese que la ligne de visée
est “propre”, au sens ot I’on suppose que les déformations de galaxies d’arriere-plan
sont dues a la galaxie d’avant-plan étudiée uniquement. En pratique, cette technique
est viable pour étudier des galaxies de champ isolées, mais du shear externe dii a un
groupe ou a un amas voisin contaminera le signal. Une telle méthode a été utilisée
par exemple par Fisher et al. [39].

Méthode inverse : Maximum de Vraisemblance

La méthode de moyennage direct exposée plus haut, bien qu’efficace, n’est pas
réellement satisfaisante au sens ou elle n’utilise pas toute I'information contenue dans
I'image de la galaxie : on utilise uniquement son orientation, alors que le lensing a un
effet sur les parametres de forme des galaxies, a savoir les axes de I'ellipse équivalente
par laquelle on modélise la galaxie. De plus, cette méthode ne nécessite pas une
séparation entre objets d’avant-plan et d’arriere-plan. Il n’est donc pas étonnant que
des travaux théoriques aient développé des méthodes de maximum de vraisemblance
dans le champ (Schneider & Rix, 1996 [113]), dans les amas (Natarajan & Kneib,
1997 [92]; Geiger & Schneider, 1998 [43]) ou encore dans les deux cas (Limousin et
al., 2004 [71]).

Cette méthode repose sur le fait que le lensing translate le vecteur ellipticité d’une
galaxie d’une quantité égale au shear lui-méme. Observant I'image d’une galaxie loin-
taine et mesurant ses parametres de forme, on peut calculer (via un modele de masse
pour les déflecteurs) le shear qu’a subi le rayon lumineux ayant donné naissance a
I'image, et ainsi remonter aux parametres de forme intrinseques de la source. Sup-
posant connue la distribution en ellipticité intrinseque des sources, on peut assigner
une vraisemblance aux parametres utilisés pour modéliser les déflecteurs.

D’un point de vue plus pratique, on s’intéresse a chaque objet du catalogue : pour
chaque image (i), on considere 'ensemble des déflecteurs potentiels (j) qui auraient
pu participer au lensing, a savoir I’ensemble des objets du catalogue qui se trouvent
en avant-plan (z; < z;) et a une distance projetée R comprise entre Ry, et Rpyax de
la galaxie image. Etant donné un modele de masse pour les lentilles, on peut calculer

53



54 CHAPITRE 3. GALAXY-GALAXY LENSING

le shear v; qu’a subit I'image en sommant les contributions de chaque lentille ~;; :

% = > Vi (3.6)
zj <z
Rmin < R < Rmax

Dans le régime de weak-lensing, la relation entre I'ellipticité intrinseque 5? et 'ellip-
ticité observée £%% g’écrit :

el et + 4 (3.7)
Donc l'effet du lensing sur une population de galaxies est de translater la distribution
de probabilité en ellipticité de cette population :

P(e}) = P* (e + ;) (3.8)

ou P? correspond a la distribution de probabilité en ellipticité intrinseque des galaxies,
en l’absence de lensing, introduite au Chapitre 2. En faisant cette opération sur
tous les objets du catalogue, on forme une fonction de vraisemblance (likelihood en
anglais) :

L= H P (£}) (3.9)

qui est fonction des parametres utilisés pour décrire les lentilles. Pour chaque ensemble
de parametres étudiés, on peut calculer une telle fonction de vraisemblance : plus celle-
ci est grande numériquement, plus les parametres utilisés pour décrire les déflecteurs
sont vraisemblables.

L’équation 3.7 est une approximation valide dans le régime de weak-lensing. En
fait, le passage de I'ellipticité observée a I’ellipticité intrinseque est analytique et tient
compte des effets non linéaires caractéristiques du strong lensing qui peuvent avoir lieu
par exemple lorsque 1'on s’intéresse a des galaxies d’amas. Dans ce cas, I’équation 3.8
n’est plus aussi simple, mais I'on considérera qu’elle est toujours valable. L’équation
3.7 serait a remplacer par :

—

e = f(e0”, %) (3.10)

7

et I’équation 3.8 deviendrait :
P*(e}) = P*(f(ef" + 7)) (3.11)
Dans le régime de strong lensing, cette fonction f peut prendre une forme assez

compliquée.

3.2 Les détections

Cette section est dédiée a une revue des différentes détections du phénomene de
galazy-galazy lensing. Elle essaiera au mieux d’étre exhaustive. On distinguera les
détections dans le champ et dans les amas.
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3.2.1 Détections dans le champ

Commencons par rappeler la premiere non détection du phénomene par Tyson
et al., en 1984 [123]. Malgré une large statistique (~ 28000 paires avant-plan/arriere-
plan), c’est la mauvaise qualité des images, provenant de plaques photographiques,
qui est responsable de cette non détection. Les résultats négatifs ont permi de fixer
une limite supérieure sur la dispersion de vitesse des galaxies : o9 < 170km/s. Les
données ont été revisitées par la suite par Kovner & Milgrom, 1987 [67] qui ont fixé
cette limite supérieure a 330 km/s.

La premiere détection dotée d’une valeure statistique significative remonte a
1996 : il s’agit du travail effectué par Brainerd, Blandford & Smail (BBS [17]). Uti-
lisant des données profondes en bande R acquises au télescope Hale de 5 metres du
mont Palomar et couvrant environ 72 arcmin?, ils ont étudié les orientations de 511
galaxies d’arriere-plan par rapport aux 439 galaxies d’avant-plan pour former la po-
larisation de cet échantillon. Ils ont trouvé une détection du phénomene a 40 sur
des échelles angulaires allant de 57 a 35” et en ont déduit des contraintes sur les pa-
rametres caractéristiques des halos de matiere noire des galaxies de champ. Depuis,
on compte une douzaine de détections indépendantes du phénomene de galazy-galazy
lensing par des galaxies de champ.

Voici une revue succinte des détections de galazy-galazy lensing dans le champ,
avec les références s’y rapportant. Le tableau suivant résume les parametres trouvés
par chaque auteur, et la Figure 3.2 regroupe ces résultats et y superpose les résultats
obtenus pour des galaxies d’amas.

~ BBS, 1996 [17] ont utilisé un champ de 72 arcmin?, muni de 3202 paires avant-
plan/arriére-plan. Leur échantillon a été découpé en magnitude, les 439 objets
d’avant-plan ont une magnitude comprise entre 20 et 23, alors que les 511
objets d’arriere-plan ont une magnitude comprise entre 23 et 24. Ils ont déduit
de cet échantillon : op=155+56km /s et quant a I’extension radiale du halo, ils
trouvent r > 100h~'kpc.

— Griffiths et al., en 1996 [50], & partir du HST Medium Deep Survey. Mu-
nis de 1600 objets d’avant-plan (15<1<22) et de 14000 objets d’arriere-plan
(22<1<26), ils ont été capables de différencier les lentilles spirales et ellip-
tiques, et trouvent : op = 220 km/s (Elliptiques) et 155km/s (Spirales), ainsi
qu’une contrainte commune sur l’extension du halo : r ~ 1007y, ou ry, est le
rayon de la composante lumineuse.

— Dell’Antonio & Tyson, 1996 [28], & partir du HDF Nord, a I’aide d’une coupure
en couleur, ils isolent 110 lentilles et 645 sources, et dérivent op= 185'30km /s
et > 15 h™! kpc.

— Hudson et al., 1998 [54], a partir du HDF Nord, munis de redshifts pho-
tométriques pour 208 lentilles et 697 sources, trouvent oo= 148428 km /s mais
ne posent aucune contrainte sur ’extension radiale du halo.

— Ebbels, 1998 [31], a partir du HST Medium Deep Survey, dispose de 22000
objets, classés par magnitude (18<Ipinantes <22.5 et 22.5<Ipipes <25.5), et
trouve oy = 128%2km /s et r > 120 kpc.

— Fisher et al., 2000 [39], sur les données SDSS, 225 degrés carrés, disposent de
28000 objets brillants (16<r<18) et de 150000 objets d’arriere-plan (18<r<22),
et trouvent op = 145-195 km/s et r > 275h! kpc.
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— Hoekstra et al., 2002 [52], a partir de champs CNOC-2, classés par magni-
tude(17.5 < Rpgimant < 23 et 22 < Riipres < 26), trouvent oy = 133 1skm/s et r
= 260f%§4kpc. Remarquons que c’est la premiere étude parvenant a contraindre
I’extension spatiale d’'un halo de galaxie de champ.

— Jaunsen, 2000 [56], sur le CFRS, dispose de redshifts photométriques et trouve
0o = 280+30 km/s et aucune contrainte sur le rayon. Une méthode de maximum
de vraisemblance a été utilisée.

— McKay et al., 2001 [84], reprennent les données SDSS qui disposent de beaucoup
plus d’objets et de redshifts spectroscopiques pour toutes les lentilles (3.4 10*
lentilles telles que 7’ < 17.6, et 3.6 10° sources telles que 18 < r' < 22), déduisent
o9 = 100/130 km/s et r >230h~! kpc. En divisant I’échantillon de lentilles par
luminosité, ils trouvent une forte dépendance du shear avec la luminosité :
les galaxies les plus lumineuses produisent un shear plus important et par
conséquent sont plus massives. Cette tendance est remarquée dans les bandes
g, r', i et 2/, mais pas dans la bande u', bande pour laquelle ils trouvent
que le shear est indépendant de la luminosité. En calculant une masse dans
260h~'kpc, ils trouvent un rapport masse sur luminosité constant M oc L, en
contradiction avec la relation de Tully-Fisher qui donne, sur des échelles de
quelques dizaines de kpe, M oc L°®.

— Smith et al., 2001 [117], sur le LCRS, disposent de 790 lentilles (R < 18). I. IIs
trouvent oy = 116+£14 km/s et aucune contrainte sur r.

— Wilson et al, 2001 [128], étudient des galaxies elliptiques situées dans un in-
tervalle de redshift compris entre 0.25 et 0.75. Cette étude ne dégage pas
d’évolution dans la dispersion de vitesse avec le redshift : ils trouvent oy =
16815 km/s et aucune contrainte sur 7.

— Kleinheinrich, 2003 [60], & partir du COMBO 17 (Classifying Objects by Medium-
Band Observations in 17 filters) et via une méthode de maximum de vrai-
semblance. Il s’agit d’'un survey multi-couleur profond adapté a I'étude du
phénomene de galazy-galaxy lensing. Ce survey permet d’avoir des redshifts
photométriques précis ainsi qu'une information sur le type morphologique. Ces
informations ont été combinées et ils obtiennent comme résultats (contraintes
a lo) : 0 = 19873%km/s (Elliptiques), o = 146753km/s (Spirales) et r ~
40h~'kpc.

— Hoekstra et al, 2004 [53] ont utilisé des données du Red-Sequence Cluster Sur-
vey (RCS) pour contraindre les parametres de halo de galaxie. Les lentilles
vérifient 19.5 < R¢ < 21 et les objets d’arriere-plan 21.5 < R < 24. Ils trouvent
0o = 137 £ 5 km/s et r= 185fggh*1kpc. De plus, les auteurs contraignent les
relations d’échelles entre la luminosité dans la bande B et la dispersion de vi-
tesse, et trouve une relation en tres bon accord avec la relation de Tully-Fisher.
Notons finalement que pour la premiere fois, cette étude permet de contraindre
I’ellipticité des halos de matiere noire.

Discussion & Remarques : L’examen de ces détections met en valeur plusieurs
choses : tout d’abord, les différents auteurs ont utilisé des données tres hétérogenes, et
non dédiées a 'étude du galazy-galazy lensing. De plus, la séparation entre les objets
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‘ Auteurs ‘ oy (km/s) ‘ r ‘
Brainerd et al., 1996 [17] 155456 > 100 A~ ! kpe
Griffiths et al., 1996 [50] 220(E) et 155(S) ~1007;

Dell’ Antonio & Tyson, 1996 [28] 185757 > 15 h~" kpc
Hudson et al., 1998 [54] 148+28 -
Ebbels, 1998 [31] 12873 > 120 kpc
Fisher et al., 2000 [39] 145-195 > 275 h~! kpc
Jaunsen, 2000 [56] 14175 -
McKay et al., 2001 [84] 100-130 > 230 h~! kpe
Smith et al., 2001 [117] 116+14 -
Wilson et al, 2001 [128] 16875) -
Hoekstra et al., 2002 [52] 133713 2607121 kpc
Kleinheinrich, 2003 [60] 198792(E) et 146753(S) | ~ 40 A~! kpc
Hoekstra et al., 2004 [53] 13745 185750h Tkpe

TAB. 3.1 — Résumé des différentes détections dans le champ normalisées & une luminosité L*.
Lorsqu’une distinction suivant le type morphologique est possible, E correspond aux résultats trouvés
pour les elliptiques et S aux spirales

d’avant-plan et d’arriere-plan est propre a chaque auteur. La plupart des données sont
limitées a des observations en une couleur, ce qui rend impossible I'estimation d’un
redshift photométrique. Smith et al [117] par contre diposent de redshifts spectrosco-
piques pour toutes leurs lentilles, et les résultats de Kleinheinrich et al [60] reposent
sur le Combo 17, observations en 17 filtres, ce qui leur permet d’avoir une bonne es-
timation d’un redshift photométrique pour tous les objets. Malgré les hétérogénéités
des échantillons étudiés et des méthodes d’investigation, on constate que les résultats
sont cohérents entre eux et convergent vers des valeurs “raisonnables” de dispersion
de vitesse et de masse moyenne de galaxie, c’est a dire des valeurs du méme ordre
que celles déduites a I'aide de méthodes plus traditionnelles (Chapitre 1).

On peut donc qualifier les dix dernieres années comme étant “expérimentales” au
sens ot, méme si le galazy-galaxy lensing ne nous a pas fait faire de découverte fonda-
mentale, il a été démontré que cette méthode est viable et amene a des résultats com-
parables a ceux obtenus grace a d’autres méthodes. Avec le progres technologique a
venir et des missions au sol ou dans I'espace consacrées a I'étude du galazy-galaxy len-
sing, on peut etre optimiste et penser que des avancées considérables seront possibles
dans la physique des galaxies. En particulier, des éléments de réponse concernant
la structure des halos de matiere noire, a savoir s’ils suivent un profil particulier, ou
s’ils sont plus ou moins piqués, pourront étre apportés grace au galaxy-galazy lensing.
Notamment, on pourra comparer les résultats obtenus sur des galaxies appartenant a
des environnements différents, et étudier I'influence de I’environnement sur 1’histoire
des galaxies.

La détection la plus significative d’un point de vue statistique est celle de McKay
et al. [84], grace a I'important nombre d’objets et la qualité des données (mesure de
redshifts spectroscopiques pour les lentilles). Etant capable de différencier les types
morphologiques, ils ont pu étudier la dépendance du signal galazy-galaxy lensing en
fonction du type morphologique, de la luminosité, et de I'environnement. Ils ont
trouvé une nette différence entre les signaux engendrés par des galaxies elliptiques et
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des galaxies spirales, les elliptiques ayant une dispersion de vitesse systématiquement
supérieure a celle des spirales. Quantifiant leurs résultats en terme de rapport masse
sur luminosité dans une ouverture de 1’ordre de 400 kpc, ils trouvent que ce rapport est
insensible au type morphologique utilisé. Néanmois, le survey SDSS est peu profond,
et permet uniquement 1’'étude des galaxies dotées d’un redshift inférieur a 0.3.

Griffiths et al. [50] ont eux aussi séparé leur échantillon par type morphologique,
et ont trouvé que le type spirale amene a une dispertion de vitesse inférieure au type
elliptique. Par contre, cette séparation a été faite a 1’ceil, et non pas sur des criteres
spectroscopique comme ont pu le faire McKay et al.

Ces deux équipes donnent des résultats préliminaires allant dans le méme sens que
des études dynamiques qui donnent des évidences pour des galaxies elliptiques dotées
de potentiels gravitationnels plus profonds que les galaxies spirales. Ils sont néanmoins
a nuancer par le fait qu’il existe une forte dépendance du type morphologique avec
la densité locale. La valeur de oy trouvée pour les galaxies elliptiques peut étre due
a la présence d’'un amas proche non prise en compte.

Kleinheinrich [60] dispose d’un échantillon remarquable avant tout par les in-
formations photométriques (17 filtres) qu’il contient, ce qui leur permet d’avoir une
estimation robuste des redshifts de tous les objets, et de ne pas utiliser une distribu-
tion de probabilité en redshift. [.’échantillon est assez hétérogene ; il est constitué de
quatre sous-surveys dont I'un pointe sur 'amas de galaxies Abell 901/902, I’autre est
un champ “random”, les autres pointent dans le champ.

3.2.2 Détections au sein des amas de galaxies

Il existe a ce jour moins d’études dédiées aux galaxies d’amas qu’aux galaxies de
champ : la plupart ont été menées par Natarajan et al. [93], [95], [96], une autre par
Geiger & Schneider, 1999 [44], et une présentée dans ce manuscrit (Chapitre 7). Il
est difficile de comparer les résulats obtenus sur des galaxies elliptiques d’amas avec
ceux obtenus dans le champ tant la différence environnementale est importante : les
galaxies évoluent dans le potentiel gravitationnel de I’amas et subissent des forces de
marées. De plus, certaines ont pu subir des collisions, perdre des bouts de halo de
matiere noire, nourrissant ainsi celui de I’amas. Ou s’arréte le halo de la galaxie, et ol
commence celui de I'amas? Les deux systemes sont difficilement dissociables. Cette
difficulté a I’air plus conceptuelle que pratique, car la présence de 'amas ne rend
pas plus difficile I'étude du galazy-galazy lensing. A 1'échelle des galaxies (quelques
arcsecondes), le potentiel global de ’amas varie peu et son influence sur la mesure du
shear des galaxies individuelles est faible.

D’un point de vue méthodologique, seule une méthode de maximum de vraisem-
blance est viable, car les galaxies sont tres proches les unes des autres comparé a une
situation de champ et de galaxies isolées : il est ici impossible d’isoler une lentille et
d’étudier son shear car cette mesure sera faussée par la présence d’une galaxie voisine.
Par exemple, dans 'amas A1689 situé a z = 0.18, la distance moyenne entre deux
galaxies lentilles est inférieure a une cinquantaine d’arcsecondes.

Voici une revue des différentes détections de galazy-galaxy lensing au sein des
amas. Celles-ci ont eu pour but initial d’apporter des éléments de réponses sur la
question d’une éventuelle troncature des halos de galaxies comparées a des galaxies
de champ. Sur ce point, les résultats montrent une différence significative. Si on a
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mesuré un rayon de coupure supérieur a 230~ 'kpc avec une bonne précision dans le
champ ([84]), les résultats pour les galaxies d’amas tournent autour de quelques kpc
a quelques dizaines de kpc [96], voir Chapitre 7. C’est précisément 1a un des résultats
les plus importants obtenus par des études de galaxy-galazy lensing : les galaxies
d’amas sont plus compactes et moins massives que les galaxies de champ.

— Geiger & Schneider, 1999 [43] ont vérifié la validité de leur méthode de maxi-
mum de vraisemblance en s’appuyant sur un travail de simulation numérique.
La détection ([44]) concerne les galaxies au sein de 'amas Cl0939+4713, situé
a un redshift de 0.41. Les données sont constituées de clichés HST/WFPCZ2.
Cette étude ne permet pas d’établir de contraintes fortes; les barres d’erreurs
sont grandes : ils trouvent oy de 'ordre de 230 km/s et sur r de 'ordre de
8h~'kpc pour les elliptiques de cet amas.

— Natarajan et al., 1998 [93]. La méthode de maximum de vraisemblance elle
aussi a été testée par un travail de simulation numérique [92]. Cette méthode est
appliquée aux galaxies elliptiques de 'amas AC114 (z = 0.31) pour lesquelles
ils trouvent : of = 192*5%km /s et r* ~ 17 kpc

— Natarajan et al., 2002 [95]. La méthode a été appliquée a une quarantaine de

galaxies elliptiques de I'amas A2218, pour lesquelles ils dérivent les résultats :
of = 180T5km/s et r* = 40" kpc (5 o). De plus, la comparaison entre le
rayon de coupure trouvé a celui attendu pour des modeles de matiere noire
collisionnelle ou non collisionnelle permet d’écarter 'hypothese de matiere noire
collisionelle avec une confiance supérieure a 5 o.
Les résultats obtenus par Natarajan et al. malgré le peu de lentilles inclusent
dans les analyses (quelques dizaines), sont trés robustes statistiquement, no-
tamment grace a l'utilisation d’images multiples permettant de bien contraindre
le potentiel de ’amas.

— De plus, Natarajan et al., 2002 [96], ont étudié cinq amas de galaxies cou-
vrant un intervalle de redshift allant de 0.18 a 0.58. En comparant le rayon
caractéristique trouvé avec la densité centrale de 'amas, ils trouvent une nette
corrélation qui est en excellent accord avec les attentes théoriques de cou-
pure par forces de marées (tidal truncation), qui sont de la forme : log(r;) o
(—0.6 £0.2) log(po)-

Ces études apportent donc des éléments de réponses intéressants pour la physique
des galaxies qu’aucune méthode observationnelle n’avait encore permis. Néanmoins,
des conclusions plus solides nécessitent davantage de résultats établis sur des amas
différents. De plus, les quelques amas étudiés constituent un échantillon trés hétérogene :
ils couvrent un large domaine en redshift, mais aussi en luminosité X et en masse, ou
encore en sous-structures non résolues dans le cas des amas les plus lointains et les
plus jeunes.

3.2.3 Le point de vue des simulations numériques

Les simulations numériques (par exemple Ghigna et al., 1998 [46]) étudient les
halos de matiere noire se trouvant a l'intérieur d’un halo d’amas de galaxies massif. Les
ingrédients utilisés dans cette étude sont de la matiere noire froide soumise a la force
de gravité. Ces scénarios prédisent que lors de la chute d’une galaxie dans le potentiel
de I’amas, le halo de matiere noire subit des forces de marées colossales qui lui arrache
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F1a. 3.2 — Résumé des détections pour lesquelles on a une contrainte sur o et sur r*, dans les
amas (traits gras) et dans le champ (traits fins). L’examen de cette Figure montre que les galaxies
d’amas sont plus compactes que les galaxies de champ.

des morceaux de halo, nourrissant ainsi le halo de matiere noire de I’amas lui-méme.
On parle de tidal stripping en anglais. On définit le rayon de marée d’un halo comme
le rayon ou la densité moyenne du halo de galaxie est de l'ordre de la densité locale de
I’amas de galaxies. Ghigna et al. ont montré que plus les galaxies se trouvent proche
du centre de 'amas (et donc plus elles se trouvent dans un environnement dense),
plus le rayon de marée est petit. Ce résultat est une prédiction des modeles de matiere
noire froide utilisée dans les simulations numériques. Mamon (2000) [79] a calculé le
rayon de marée d'une galaxie en fonction de sa position dans 'amas et trouve une
relation conforme aux résultats des simulations de Ghigna et al. La conséquence de
ces études est que plus une galaxie se trouve proche du centre de 1’amas, plus elle
souffre des effets de marées.

D’autre part, Ghigna et al. s'intéressent a la taille caractéristique des halos de
galaxies en fonction de leur distance au centre de I’amas, et trouve que plus un halo
est proche du centre de I’amas, plus ce rayon caractéristique est petit. Néanmoins, la
tendance observée par Ghigna et al. est assez faible, surtout lorsque 1’on considere le
rayon projeté, quantité a laquelle on est sensible en pratique (Figure 8 de Ghigna et
al., 1998 [46]). De plus, cette tendance est plus claire dans le cas d'un amas a z = 0 que
dans le cas d'un amas a z = 0.5. Si 'on peut raisonnablement considérer que les halos
de matiere noire vivant dans un amas sont plus compacts que des halos de champ de
luminosité équivalente, la tendance a observer un rayon de halo de galaxie diminuer
avec la distance au centre de I’amas reste marginale pour le moment. D’ailleurs, les
résultats présentés au Chapitre 7 ne mettent pas en évidence une telle tendance. On
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verra aussi au Chapitre 7 que les résultats de récentes simulations numériques par Gill
et al., 2004 [48] apportent de nouveaux éléments de réponse concernant 'influence de
I’environnement sur les propriétés dynamiques des galaxies.
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Chapitre 4

Profils de matiere noire
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4.1 Naissance des structures de 1I’Univers

4.1.1 Le champ de fluctuations primordiales de densité

On suppose que les structures observées dans I'Univers se sont formées par instabi-
lité gravitationnelle a partir de petites fluctuations primordiales de densité. L’origine
fondamentale de ces sur-densités n’est pas claire. Pourquoi I’Univers présente ainsi
des régions sur et sous-denses ? Certains y voient les fluctuations du vide, phénomene
typiquement quantique, qui serait passé de I’échelle microscopique a 1’échelle macro-
scopique grace a une période d’inflation, mais I'histoire de I’Univers a ses premiers
instants est tres mal connue et difficile a contraindre.

Bref, tout se passe comme si I’Univers était homogene dans son ensemble, mais
avec des sur-densités locales (c’est a dire des endroits de I'Univers ou la densité est
supérieure a la densité moyenne de I’Univers), et par conséquent des sous-densités
locales. Si p(t) = 3H?*(t)Q(t)/(87G) est la densité moyenne de I'Univers & I'instant ¢,
on définit le contraste de densité afin de décrire ces fluctuations par :

§(i,1) = A1 P ;)(5 P (4.1)

Considérons I'évolution d’une sur-densité au cours du temps. Les régions sur-
denses (§ >0) accretent la matieére de leur environnement, et ainsi deviennent de
plus en plus sur-dense, c’est a dire que § augmente. Tant que les fluctuations res-
tent faibles (|0| <1), la croissance des régions sur-denses peut étre décrite par une
théorie linéaire. Une fois que ¢ s’approche de I'unité, les effets non-linéaires ne sont
plus négligeables, I’expansion de la région sur-dense s’arréte et celle-ci commence a
s’effondrer sur elle méme. Par des processus de relaxation violente et de mélange de
phases, les particules se virialisent et atteignent une configuration d’équilibre stable
que 'on identifie comme les lieux de formation des galaxies. On dit alors que le halo
s’est découplé de I'expansion de 1’Univers.

Comme on suppose que ce champ de densité suit une distribution Gaussienne, il
est uniquement décrit par son spectre de puissance, P(k) =< 67 > et on le suppose
homogene et isotrope. N'ayant pas de théorie satisfaisante sur I'origine de ces fluc-
tuations de densité, et donc pas de taille caractéristique a mettre dans les équations,
on suppose que le spectre de puissance des fluctuations est invariant d’échelle, c¢’est
a dire que l'on a :

P(k) = k" (4.2)

avec n = 1 (spectre de Harrison-Zeldovich).

L’expérience Boomerang (Netterfield et al, 2002 [100]), a partir des fluctuations du
Fond Diffus Cosmologique (CMB), a mesuré n=0.95+0.1, en accord avec le spectre
de Harrisson Zeldovich. Les récents résultats de l'expérience WMAP ont confirmé
cette mesure, tout en réduisant les barres d’erreurs.

4.1.2 Processus de relaxation

Une fois que le halo de matiere noire s’est découplé de I'expansion de I'Univers, il
s’effondre sur lui-méme et se virialise pour atteindre une configuration d’équilibre
stable. Cette matiere noire, qui domine largement la dynamique des halos, n’est
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sensible qu’a la force gravitationnelle. On suppose, d’autre part, cette matiere noire
froide et non collisionnelle (voir Chapitre 1). Plusieurs études ont montré que la
matiere noire était préférentiellement non collisionnelle (citons par exemple Moore et
al.; 2000 [91], ou Natarajan et al., 2002 [96]).

Cette configuration de matiere noire froide est décrite par la fonction de distri-
bution f(7, ¥,t) dans I’espace des phases. Elle s’entend comme la probabilité d’avoir
dn = f(7,¥,t) dr d¥ particules situées entre 7 et 7+ d7 et dont les vitesses sont com-
prises entre ¢’ et ¥ + dv’ a l'instant ¢. L’évolution de cette fonction f est donnée par
I'équation de Boltzmann sans collisions (appelée aussi équation de Vlasov en ’absence

de collisions) :

Df of > - _Jdf

— ==+ 9.Vf-Vdb.—= =0. 4.3
Dt~ ar TV TV (4:3)
® est le potentiel gravitationnel lié a la densité de matiere noire par ’équation de
Poisson

AD = 47Gp. (4.4)

L’équation de Boltzmann, équivalente au théoreme de Liouville, exprime que la
densité dans l’espace des phases autour d’une particule donnée est constante. Le
mélange dynamique a tendance a faire évoluer le systeme vers un état stationnaire
caractérisé par 0f /0t = 0.

Lors de 'effondrement d’un halo de matiere noire, les particules échangent énergie
et moment angulaire par des processus collectifs. Méme si les collisions entre deux
particules sont négligeables, un objet réagit aux variations spatiales et temporelles du
potentiel gravitationnel ® (7, ¢) dues aux fluctuations de densité. L’état stable final est
caractérisé par une équipartition d’énergie et de moment angulaire, donc des orbites
isotropes. Ce mécanisme tres efficace agit sur un temps typique de I'ordre de 10 %
du temps dynamique du systeme (Lynden-Bell, 1967 [75]), qui est quant a lui de
I'ordre de I’age de I’Univers. Il s’agit d’un processus de relazation violente. Lorsque
le systeme est dans un équilibre quasi-statique, 0P /0t est tres faible, et la relaxation
violente se termine.

Le changement d’énergie causé par le potentiel variable est indépendant de la
masse des particules (puisque 'on suppose qu’il n’y a pas de collisions). Il en résulte
une configuration d’équipartition d’énergie spécifique et donc de température. Les
gaz non collisionnels sont donc isothermes — dans le sens ou la dispersion de vitesses
est constante — et ne présentent pas de ségrégation de masse. Dans les amas, il n’y
a de ségrégation de galaxies de différentes masses que dans les parties centrales. Les
interactions entre deux objets y sont importantes, ce qui a pour conséquence les
fusions et le “cannibalisme” des galaxies.

4.1.3 Equation de Jeans a I’équilibre : premieres solutions

Le premier moment sur l'espace des vitesses de I'Equation (4.3) donne ’'Equation
de Jeans a I’équilibre, qui relie la distribution de matiere et sa dispersion de vitesses
au potentiel gravitationnel ®. Dans le cas d'une symétrie sphérique et pour une
distribution isotrope des vitesses (0 = 0, = 0;), on a :

d(po?) do

1
_ - __- 4.5
p dr dr (4.5)
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On peut simplifier cette équation en supposant que la dispersion de vitesses o est
indépendante de la distance au centre du systeme gravitationnel, et en utilisant
I’équation de Poisson. On trouve ainsi une équation du second ordre pour la den-
sité de masse, p(r), qui possede donc deux solutions indépendantes. La premiere a
une singularité au centre et définit le modele de Sphere Singuliére Isotherme (SIS,
Spherical Isothermal Sphere, [13]) :

0.2

= oG (4.6)

PSIS(T)
La deuxiéme solution a une valeur finie au centre mais doit étre calculée numéri-

quement. Une approximation de cette solution a petit rayon est donnée par le profil
de KING [59] :

plr) = £ (4.7)

o\ —3/2°
(1+< r ) )
TCO?"@

avec un ceeur plat de taille r.,.. Ces types de profil peuvent étre utilisés pour décrire
des systemes autogravitants, aussi bien a I’échelle des galaxies qu’a celle des amas de
galaxies.

4.1.4 Les simulations numériques

L’équation de Boltzmann (4.3) nous renseigne sur I’évolution de la fonction de
distribution f et peut étre utilisée pour prévoir les propriétés statistiques d’ensemble
des halos. Elle est non-linéaire et sa résolution est difficile. De facon pratique, on
poursuit une autre approche en simulant numériquement 1’évolution d’'un gaz de par-
ticules non-collisionnelles, par intégration directe des équations du mouvement d’un
grand nombre de particules dans leur potentiel gravitationnel commun. On se re-
trouve a résoudre un systeme couplé d’équations différentielles du premier ordre. Les
problemes pratiques dans cette approche sont dus au grand nombre de particules
nécessaire pour fournir une bonne résolution et suffisamment de halos distincts pour
pouvoir en déterminer les propriétés statistiques. Les simulations numériques per-
mettent d’étudier les profils de densité de halos de matiere noire a 1’équilibre dans
des scénarios de formation hiérarchique des structures. En effet, parmi les conditions
initiales, on inclut une cosmologie et une valeur du spectre de puissance.

Si les résultats des simulations numériques semblent converger au fur et a mesure
que l'on rajoute des particules (Ghigna et al., 2000 [47]), une interprétation robuste
de ces résultats n’est pas simple et plusieurs aspects interviennent, notamment :

— les particules utilisées dans les simulations numériques ont des masses sous-
galactiques comprise entre 5 x 107 Mg, et 10'® & 10" M. Elles sont donc bien
plus massives que les particules de matiere noire, qui seraient plutot subato-
miques et dotées de masses de particules élémentaires : la masse du proton est
égale & 938 MeV, ce qui correspond & 1.6 10727 kg, ou de l'ordre de 10757 M,
En ce qui concerne les “WIMPs” (Weakly Interactive Massive Particules), par-
ticules candidates de matiere noire recherchée dans les expériences d’astropar-
ticules comme Antares ou Edelweiss, on cherche des masses comprises entre
100 et 1000 GeV, ce qui reste faible devant une masse solaire.
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— l'absence de baryons dans les simulations ; méme si cette composante est négligable
du point de vue de la masse totale, elle existe et elle pourrait influencer et mo-
difier la distribution de matiere noire au centre des amas.

4.1.5 Vers un profil de masse “universel” ?

En utilisant des simulations & haute résolution, Navarro, Frenk, & White (NFW,
1995 [97]), ont trouvé que les halos de matiére noire froide peuvent étre décrits par
un profil “universel” qui reproduit correctement la distribution radiale des structures
sur neuf ordres de grandeur en masse, de 1’échelle des amas globulaires a celle des
amas de galaxies. Ce type de profil, dit NFW varie comme r~! au centre et r=3 &
grande distance. On définit ce profil comme suit :

Ps

A
L(1+1)
Ts T's

ol 75 est un rayon de coeur, caractérisant le changement de pente dans la distribution
de masse. De plus, Navarro et al, 1997 [98] ont étendu leurs simulations pour couvrir
des modeles cosmologiques divers, en faisant varier les parametres cosmologiques ou la
forme du spectre de puissance initial. Dans tous les cas, les profils de densité des halos
isolés sont bien décrits par 'Equation (4.8). Ceci constitue donc une forte prédiction
du scénario de matiere noire froide : si la matiere noire est effectivement froide, on
s’attend a ce que les profils de masse suivent cette forme, sur un large domaine de
masse, et indépendemment de la cosmologie choisie.

Si les spécialistes semblent converger sur I'existence d’un profil de masse universel
et sur sa forme a grande distance du centre du halo (Fukushige & Makino, 1997 [41],
Huss et al, 1999 [55]), les simulations numériques récentes a plus haute résolution
conduisent vers une pente centrale plus raide que pour celle du profil NFW. On peut
généraliser le profil par (Zhao, 1996 [132]) :

(4.8)

p(r) = <;>a<fs+ %>3_a, (4.9)

Les résultats de Moore et al., 1999 [90] indiquent a=1.5 plutot que a=1 dans le
cas NF'WW.

Récemment, Navarro et al. (2004) [99] proposent un nouvelle formule provenant
de 'ajustement de profils de densité et de vitesses de rotation de halos simulés. Cette
nouvelle formule est intéressante car elle converge vers une densité centrale finie a
petit rayon, et qu’elle définie une masse totale convergente. Dans ce modele, la pente
logarithmique du profil de densité, 5(r) = —giflf est une loi de puissance de r, avec

un exposant ~ 0.17.

4.2 Décrire les structures de I’Univers

Dans cette section seront présentés trois profils particuliers qui vont nous servir
a décrire les galaxies. Il s’agit des profils suivants :
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— La distribution de masse elliptique pseudo-isotherme ( “pseudo-isothermal el-
liptical mass distribution” soit PIEMD en anglais), qui a été introduite par
Kassiola & Kovner, 1993 [58]

— Le profil “universel” NFW introduit plus haut

— Le profil Power Law, PL, caractérisé par un rayon de coeur 7., €t un exposant
a qui décrit le gradiant de la distribution de masse, introduit par Kneib, 1993
([63])

Chaque profil est défini par au moins deux parametres que I'on va introduire : une
dispersion centrale de vitesses oy reliée a la profondeur du puit de potentiel gravi-
tationnel engendré par ce halo ou bien une dispersion de vitesses caractéristique o,
dans le cas de NF'W, et un ou deux parametres d’échelle : 7., et 7., respectivement
rayon de coeur et de coupure pour le PIEMD, r, pour le NFW et r.... pour le profil
PL. On commencera par énoncer de facon générale les quantités utiles pour notre
étude, comme la masse ou le shear, puis on donnera les équations correspondantes a
chaque profil avec les graphiques associés. Les équations sont données pour un profil
a symétrie circulaire ; par contre, les Figures 4.1, 4.2, 4.3 et 4.4 ont été obtenues pour
des profils munis d’une ellipticité de la distribution de masse égale a 0.2.

4.2.1 Quantités utiles

Le phénomene de lentille gravitationnelle est sensible a des quantités physiques
projetées le long de la ligne de visée. Commencons tout d’abord par rappeler les
notations utilisées dans les équations. On rappellera si ’on travaille avec des quantités
tri-dimensionnelles ou bi-dimensionnelles. On va rencontrer les symboles suivants, a
partir desquels on définira d’autres quantités :

— p, densité volumique de masse de la distribution de masse (3D)

— @, potentiel gravitationnel associé a cette distribution de masse (3D)

— 3, densité surfacique de masse (2D)

— ¢, potentiel gravitationnel (2D)

— R, rayon projeté le long de la ligne de visée

— o, composante de la dispersion de vitesse isotrope des particules (3D)

- (@, constante gravitationnelle

— Vi, vitesse de rotation des particules (2D)

— Yerit, densité surfacique critique, qui définit une frontiere entre les régimes de

déformations fortes et faibles

— «, gradient de la distribution de masse pour le profil PL

La densité volumique de masse p est reliée a ® par I'équation de Poisson :

47Gp(r) = V2®(r) (4.10)

Et de la méme facon, on relie la densité surfacique de masse ¥ au potentiel projeté
par :
47GY(R) = V*$(R) (4.11)

ou le Laplacien est désormais en 2D.
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Une fois définie £(R), on peut calculer la masse 2D dans une ouverture R :
R
Myper (R) = 27T/ X(r)rdr (4.12)
0

Quand cela s’avérera pertinent, on utiljsera le changement de varigble T =1/Teore OU
z=r1/rs, et on aura Mype, (R) = 12, M yper () 0U Myper (R) = 12M g (2).
A partir de @, et utilisant I’équation de Jeans (Eq. 4.5), on peut écrire (en utilisant

la condition aux limite en +oo, ot o(r) — 0 et p(r) — 0) :

2 _ 1 oo 7" d(I)(T') 7"
o (T)_pz(T)/,« palr')— - —d (4.13)

On obtient ainsi o,, dispersion de vitesses des particules au sein du halo. L’indice x
peut correspondre aux galaxies au sein d’'un amas, ou bien aux étoiles au sein d’une
galaxie. La quantité ®(r) par contre correspond au potentiel global du halo considéré.

Dans le cas du profil NF'W, la dispersion de vitesses calculée a partir de I’équation
de Jeans tend vers 0 au centre, bien que ce soit non physique. Ce comportement a
amené a définir une dispersion de vitesses caractéristique oy par :

24
ol = gGrspS (4.14)

De plus, dans un tel modele, la dispersion de vitesses n’est pas constante avec le rayon.
On peut en donner une expression analytique en utilisant la fonction dilogarithme
(Lokas & Mamon, 2001 [72]).

La vitesse de rotation est définie par :
_ GM;p(R)

(R) = 30l (4.15)

V2
R

rot
En pratique, le lensing nous permet d’étre sensible a des quantités bidimensionnelles
projetées le long de la ligne de visée, et on utilisera Mgy, a la place de Msp.

4.2.2 Profil PIEMD

Cette distribution de masse correspond a la superposition de deux profils TIS
(Truncated Isothermal Sphere) munis d’un rayon de coupure s, profil pour lequel la
distribution de masse est de la forme : p(r) = % Elle permet de pallier aux
insuffisances du modele SIS, a savoir : une masse totafe divergente et une densité
divergente au centre. De plus, elle permet un traitement analytique de I’équation des
lentilles. La densité volumique est la suivante :

Po
) = i, )T+ ) (10
Cette distribution admet deux rayons caractéristiques, r...., rayon de coeur, et
Teut, Tayon de coupure qui définit un changement de pente dans la distribution de
masse. Au centre, on a p >~ po/(1 + r?/r2,.), qui décrit un coeur avec une densité
centrale pg. La région de transition (reore < 7 < rey) est isotherme, avec p ~ r~2. Au
dela de 7y, la densité chute : p ~ r~*, comme c’est requis pour les modeles de galaxies
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elliptiques, afin que la masse soit une quantité finie. D’ailleurs, il a été montré (Hjorth
& Kneib, 2003 [51]) que ce profil est pertinent pour décrire les galaxies elliptiques.
D’autre part, ce modele a été utilisé avec succes par Natarajan et al [93], [95], [96]
pour l'étude du galazy-galazy lensing au sein des amas de galaxies. Un intérét de ce
profil est que la masse totale ne diverge pas.
Par intégration de I’équation 4.16, on obtient :
O2T cut 1 1

S(R) = ( ) (4.17)

QG(Tcut - TCOTC) \/m N \/W

oll oy est reliée a py par :

2
00 Tcut + Tcore

= ( 5
2rG 12 Teut

Po ) (4.18)

On peut montrer ([51]) que pour 7 — 0, la densité surfacique de masse devient
égale a la densité surfacique de masse TIS utilisée par Brainerd, Blandford & Smail
[17] pour modéliser le phénomene de galazy-galazy lensing. On pourra ainsi directe-
ment comparer les résultats obtenus avec ce modele PIEMD (en terme de dispersion
de vitesse et de rayon de coupure) avec les résultats provenant d’autres études ou les
galaxies ont été modélisées par un profil du genre TIS ou par un profil SIS.

La masse 2D dans une ouverture est donnée par l’expression :

2 2 R2 _ 2 RZ
Maper (R) — TTcutO (1 . \/rcut + \/Tcore + ) (419)

G

Teut — Tcore

En faisant tendre R vers I'infini dans I’équation précédente, on obtient la masse totale
qui est une quantité finie :

2 2
0 r
My = w—(g —cut (4.20)
Teut Tcore

Le shear quand a lui est donné par I’expression suivante ([51]) :

1

= 0o Tee (o1 ya—
2G Teut — Teore Teut + rgut + RQ Tcore + Tgore + RQ \/rgore + RQ
(4.21)

4.2.3 Profil NFW

Comme on I’a vu plus haut, ce profil correspond a un ajustement empirique des
résultats de simulations numériques. Il varie comme r~! au centre et 73 & grande
distance. Nous décrirons donc le profil NFW a l'aide de o, et r,. Historiquement,
Navarro et al. [97] ont écrit la densité comme suit :

depe
T T 2
_@+_)
,rS TS

ce qui donne une paramétrisation en terme de rg et d.p., ou p, est la densité massique
critique de I’Univers. d, est un contraste de densité caractéristique et r; est le rayon

plr) = (4.22)

- \/rcut + R2

)
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d’échelle. On peut paramétriser le profil NFW différemment : la masse totale du
halo est généralement estimée par My qui est la masse contenue dans une sphere
de rayon rygg ou la densité moyenne est p = 200 p.. rogg €st une estimation du rayon
viriel. Ce dernier sépare la région virialisée d’un halo d’une zone d’accrétion a plus
grande distance. Le calcul de Moy = M(r399) donne une relation entre le contraste
de densité o, et le parameétre de concentration ¢ = rag /75 :

800
M200 == ?7{' TS[]O Pec (423)
T200
= 4.24
c = (424
) 3
5, = 20 R (4.25)
3 In(14¢) —

Le profil NFW définit ainsi une famille de densités de masse caractérisée par deux
parametres : Msgg (ou bien rg ou regg) et d. (ou ¢). Pour les amas de galaxies riches,
on a My ~ 10 Mg et ¢ ~ 5. Pour une galaxie, on a Mgy ~ 102 My et ¢ ~ 10 &
15.

On considérera par la suite la densité volumique suivante :

Ps
=
T T
v (1 ; _)
,rS TS

Etant donné que les propriétés des quantités projetées relatives a ce modele
dépendent de la comparaison entre r et rg, il est utile d’introduire le changement
de variable suivant : x = r/r,. La densité surfacique s'écrit alors :

(4.26)

+00
E(1‘) = / p(rs,x, Z)dz = zpsTsF(l') (427)
avec : X 1 1
711 — =argchy)  (x<1)
F(z)=<¢ 3 (x=1) (4.28)
——(1— \/ﬁ arccos =) (x>1)
La relation entre oy et ps est par définition :
4
0= §Gr§ps (4.29)

Quand a la masse 2D calculée dans une ouverture, elle s’écrit (Bartelmann, 1996 [7]) :

3roir,
Maper (R) = —57—9(2) (4.30)
avec :
In§ + ﬁargch% (x<1)
g(x) = 1 —1In(2) (x=1 (4.31)

)
ln%+\/$jarccos% (x>1)
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La masse totale diverge pour ce modele. On peut donner une expression de la masse
Mg en fonction de oy, 7990 €t ¢ :

2 92
C” 05T200

MQO[] = 2007T5—C a

(4.32)

Quand au shear, il est donné par Iexpression suivante (Bartelmann, 1996 [7]) :

) = 320 (2 s (433)

2crit xz
avec : ) | |
T
In— + ———argch—(z < 1
1 ng +1margc x(m )
Aw) = x {1+Ing (z=1) (4.34)
Il L)
n— + —— arccos —(z
L 2 xr2 —1 x
et : |
In g — argchZE(x <1)
In 5 tarccos —(z>1)
T

4.2.4 Profil PL
La densité est la suivante (Kneib, 1993 [63]) :

L 1—2a r?
3 r?
plr) = o ——— e (4.3

Pour ce profil, muni lui aussi d’'un rayon de cceur, il est commode d’introduire le
changement de variable = r/rqe. A grand rayon (z >> 1), la densité décroit
comme : p ~ z~20+%) Notons que le cas a=0 correspond au cas sphére isotherme
avec un rayon de cceur. Un exposant a >0 définit un profil de densité plus piqué que
le cas sphere isotherme avec un rayon de coeur.

Concernant la densité surfacique de masse, on a :

1+ (1/2 — a)x?

Y(z) =3 (1 + a2y (4.37)
et la relation entre oy et py est la suivante :
2 9(1-2
o 9(1 = 20) (4.38)

Po = 72 Adn G

core

La masse projetée est donnée par I’expression suivante :

r zdx r %:ﬁdx
Maper(x) = 271'20 (/0 (1 + 1‘2)3/2_“1 + /0 (1 + 1‘27)3/2_1_04) (439)
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L’intégration par partie des deux termes de cette expression donne :

WZO
Maper(x) = W(fl‘2 + .fC4) (440)
avec : )
3(1+ 2a)o
Z:0 = 4/311+ap0Tcore = %Ikka (441)

On obtient finalement :

3(1+2a)03reore 2%+t I
G (1 + 22)3/2+a I+a

I _/°° dx
14+a — 0 (1+$2)1+a

Cette intégrale vaut 1.253 pour a=0.2, 1.15 pour a=0.3, 1.06 pour a=0.4 et 0.999
pour a=0.5.

La dispersion de vitesse et le shear pour un tel profil ont été établis par Kneib, 1993
([63]). On a :

Maper(R) =

(4.42)

avec :

1-2a ,
T
2 2 2 1
oi(z) =0 (4.43)
FERERIRIIEEY

Quand au shear, on I’écrit :

1 2 (1+42a)2?
1) =5 2o 2)§ (4.44)
2 Yerit 14z )2+a

4.2.5 Décrire des galaxies

Ces profils permettent de décrire des distributions de masses aussi bien a I’échelle
des galaxies qu’a I'échelle des amas de galaxies. Notre étude porte sur les galaxies et
cela implique certaines relations concernant les parametres décrivant chaque profil.
En particulier, pour le profil PL, le rayon de cceur est fixé de ’ordre de 0.1 arcseconde,
valeur typique pour des galaxies. Ce profil est donc paramétrisé par oy et par a. Pour
le profil PIEMD aussi, on va fixer r.,. de la méme facon. Il nous reste donc deux
parametres pour décrire une distribution de masse par un tel profil. Fixer r.,,. permet
d’éviter de considérer des modeles a trois parametres. Finalement, quel que soit le
profil utilisé, on a deux parametres libres. Le tableau suivant résume les parametres
nécessaires pour décrire chaque profil, qu’ils soient libres ou fixés.

‘ Parametres ‘ Libres ‘ Fixés ‘
PIEMD 00 s Teut | Teore ~ 0.17
NFW Oy Ts -

PL 09, @ | Tegre ~ 0.17
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4.3 Comparaison de ces profils

On a vu que le parametre oy pour un profil PIEMD peut étre directement comparé
a des dispersions de vitesses obtenues pour un profil SIS ou TIS. Ce n’est pas le cas
dans le cas des profils NFW ou PL. 1l convient donc de savoir intercalibrer ces profils.
Nous allons partir d’un profil PIEMD donné qui nous servira de profil de référence et
nous allons chercher quels sont les profils NEFW et PL qui lui sont équivalents pour
un méme shear réduit et un méme rayon d’Einstein.

4.3.1 Masse dans le cercle critique tangentiel dans le cas
d’une symétrie circulaire
Commencons par montrer un résultat fondamental du lensing : pour n’importe

quel profil circulaire donné, la masse dans le rayon d’Einstein Rg est proportionnel
a R%. Par définition, la masse 2D dans un cercle de rayon R est donnée par :

R 1 (R .
M(R) = 27 /0 S(wpudu = /U Do (B (1))t = Tazg(r) (4.45)
Cela donne en fonction du potentiel de la lentille ¢ :
¢ DosDor
M(R) = —————r0, 4.4
(B) = 15—k, 0(r) (4.40)

RE:

C2 DOSDOL
= 2" R? 4.4
M(Ry) = 1= =P 2Ry (4.47)
ou encore :
M(Rg) = 73,y R% ~ R%, (4.48)

Ce résultat peut étre utilisé pour estimer la masse de galaxies a partir de la détermination
du rayon d’Einstein et des redshifts de la source et de la lentille. La limitation de
cette méthode provient de la géométrie réelle d’un potentiel gravitationnel, rarement
symétrique : dans ce cas, on surestime la masse par rapport aux études fondées sur
I’émission X.

4.3.2 A D’échelle des galaxies : profils de shears réduits

Une valeure typique du rayon d’Einstein dans le cas d’un halo de galaxie est de
I'ordre d’une arcseconde. On va donc chercher les modeles particuliers pour chaque
profil qui donnent Rg ~ 1”. Pour de tels profils, on va former le profil de shear réduit
g ~ 7, quantité a laquelle on est sensible en weak-lensing. La Figure 4.1 montre
le résultat. Les profils définis par le tableau 4.1 sont équivalents en terme de shear
réduit.

L’examen de la Figure 4.1 montre qu’au-dela de quelques arcsecondes, tous les shears
sont équivalents. Concernant le profil PL, il y a une dépendance assez forte de la
dispersion de vitesses avec la valeur de ’exposant. Par exemple, un profil PL avec
0o = 400 kms—! et @ ~ 0.4 induit un shear comparable & un profil PL avec oy =
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I5)

‘ PIEMD ‘ NFW ‘ PL ‘
o 220km/s | 225km/s | 400km/s
Tewt OU T 30”7 37 -
Toare 0.1 ; 0.1
o - - 0.4

TAB. 4.1 — Profils équivalents en termes de shear réduit et pour lesquels Rg ~ 1”

660 kms~! et a = 0.3. Pour illustrer le comportement du profil PL, on incluera les
courbes correspondantes a ce dernier profil dans les Figures suivantes qui comparent
les profils en terme de shear réduit (g), densité volumique de masse (p(r)), masse
projetée (Myue,(R)) et en vitesse de rotation (V4 (R)).
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F1G. 4.1 — Shears réduits (g=72-) pour les différents profils considérés, et différences entre eux,

exprimées en pourcentage, avec PIEMD comme référence
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Chapitre 5

Simulation du cisaillement et
recouvrement du profil de masse
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5.1 Introduction

Les études théoriques du phénomene de galary-galazy lensing ont commencé ra-
pidement apres la premiere détection de BBS en 1996 ([17]). Le premier papier de
référence est celui de Schneider & Rix, (1996) [113] et concerne une étude portant
sur les galaxies de champ. Viennent ensuite deux autres études, I'une de Natarajan
et al., 1997 [92] et 'autre de Geiger et al., 1998 [43]. Ces deux études portent sur les
galaxies regroupées en amas.

Le présent manuscrit se propose lui aussi d’exposer une étude théorique du
phénomene de galazy-galaxy lensing, afin de tester la méthode du maximum de vrai-
semblance exposée au Chapitre 3. Cette étude théorique, complétée par I'étude de
profils de matiere noire correspondant au Chapitre 4, a fait I’objet d’'une publication
reproduite en annexe.

L’originalité de la présente étude par rapport aux autres repose sur les points
suivants :

— Analyser a la fois des situations de champ et des situations d’amas

— Comparer les contraintes que l'on peut espérer obtenir depuis un télescope

terrestre avec celle que I’on peut espérer obtenir a I'aide d’un télescope spatial
— Aller plus loin que la paramétrisation du halo en terme de oy et r, en reformu-
lant le probleme en fonction de la masse du halo dans une ouverture donnée

— L’application a un échantillon homogene d’amas de galaxies

Dans ce Chapitre, nous allons décrire les procédures de simulations utilisées pour
créer des catalogues synthétiques, et ce dans les différentes configurations étudiées. On
commence par se donner un champ dans lequel on place des sources distribuées en red-
shift ainsi que des lentilles d’avant-plan. En assignant aux lentilles un profil de masse
muni de parametres connus (les parametres d’entrée), on simule les déformations
subies par la population d’arriere-plan grace au logiciel Lenstool développé par Jean-
Paul Kneib. On obtient ainsi un catalogue simulé. Ces catalogues seront analysés
via une méthode de maximum de vraisemblance par un code numérique que j’ai
développé et qui permet d’estimer les parametres des halos de matiere noire qui ont
donné naissance aux déformations gravitationnelles. Ce sont les parametres de sortie.
Idéalement, les parametres de sortie devraient étre égaux aux parametres d’entrée.
Ce qui nous intéresse c’est de voir quels sont les écarts a cette situation idéale, d’avoir
une idée sur les erreurs et les possibles biais de la méthode.

5.2 Simulation d’images

Nous étudions deux configurations observationnelles distinctes : un télescope ter-
restre muni d’une caméra grand champ, comme la caméra cfh12k montée au foyer
du télescope CFH, et un télescope spatial comme le HST. Nous étudions aussi des
situations de champ et d’amas. De plus, nous exposerons les configurations observa-
tionnelles correspondant a la caméra MEGACAM depuis le sol et a la caméra ACS
depuis ’espace.
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5.2.1 Sol et Espace

Il y a deux différences principales entre des observations menées avec un télescope
terrestre et des observations provenant d’un télescope spatial : la qualité de I'image et
la taille du champ. Les observations dans I’espace sont de bien meilleure qualité car
non perturbées par I'atmosphere terrestre, les parametres de forme sont estimables
pour la grande majorité des objets détectés (typiquement 80%), et la densité d’ob-
jets détectés est plus importante qu’au sol, car les observations sont plus profondes.
L’avantage des observations au sol réside dans les tailles de champs observés, ac-
tuellement plus importantes que depuis ’espace. En considérant ces deux aspects, et
le fait que le signal de galaxy-galazy lensing repose sur le nombre de paires avant-
plan/arriere-plan impliquées dans I’analyse, on peut considérer deux stratégies : soit
des observations grand champ depuis le sol, soit des observations profondes depuis
I’espace.

Au sol, avec un télescope de 4 metres et un temps de pose de 'ordre d’une
heure a deux heures, les données sont caractérisées par un seeing de ’ordre de 0.6-0.8
arcsecondes, un nombre de galaxies de 'ordre de 15 galaxies par arcminutes carrées,
dont environ 50 & 70 % sont utilisables pour 'analyse, c¢’est a dire pour lesquelles on
peut espérer obtenir des parametres de formes surs.

Les observations dans I’espace sont caractérisées par un seeing de l'ordre de 0.15
arcsecondes et un nombre de galaxies détectées avoisinant les 70 galaxies par arcmi-
nutes carrées pour un temps de pose de ’ordre de la demi-heure, avec un pourcentage
d’objets effectivement utilisables pour I’analyse weak lensing de I'ordre de 80%.

Le tableau 5.1 résume la comparaison des principales caractéristiques a prendre
en compte. Les valeurs des ellipticités et de leurs erreurs proviennent de l'inspection
des données CFH12k que nous avons en ce qui concerne le sol, et de données HST
pour ce qui est de 'espace. Les parametres de forme des galaxies images e; et eg
correspondent aux projections de l'ellipticité complexe e sur deux axes, et on a les
définitions suivantes pour les quantités exposées dans le tableau (m correspond a la
moyenne et d a la dispersion, avec N le nombre d’objets) :

e = e + ie (5.1)
e; = el cos(20) (5.2)
e = el sin(26) (5.3)
a—>b
el = (5.4)
_ it
— > i(e; —m)?

Pour comparaison, la caméra ACS a bord du HST comporte un détecteur Wide
Field Channel, WFC, dotée d'un champ de 202x202 arcsec?.

Au sol, la caméra MEGACAM installée au CFH offre un champ de 1 degré?. Elle
est constituée de 40 CCD. Le but de cet instrument est de mener des surveys grand
champ, profonds (B=26.5/27) et multicouleurs.
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| | Sol (CFH12k) | Espace HST |

champ 44’ % 28’ 5.3 arcmin?
nb de galaxies (arcmin?) ~ 15 ~ 70
PSF 0.8” 0.157
ellipticité moyenne m 0.32 0.33
dispersion sur l'ellipticité d 0.2 0.2
erreur moyenne sur e; 0.19 0.14
erreur moyenne sur e 0.19 0.13

TAB. 5.1 — Comparaison des données obtenues depuis le sol et depuis I’espace

5.2.2 Relations d’échelle

Les lentilles d’avant-plan sont décrites par un profil de masse avec des parametres
d’entrée connus. Chaque lentille individuelle comporte une luminosité en fonction de
laquelle on mettra a 1’échelle (scaler en anglais) ses parametres. La relation sur oy
repose sur les relations introduites au Chapitre 1, de Tully-Fisher et de Faber-Jackson,
avec un exposant égal & 4 : gy oc L%

La relation d’échelle sur r repose sur I’hypothese que le rapport masse sur lumi-
nosité est constant pour chaque galaxie ; en effet, en supposant cette relation, et en se
rappelant que la masse est proportionnelle & 027, on a : M o ogr oc L'/? x L'/? = L.

Si 'hypothese d’un rapport masse sur luminosité constant avec la luminosité est
largement utilisée, remarquons que la situation est certainement plus compliquée, et
que des études récentes suggerent que le rapport M/L varie fortement et de fagon
non monotone avec la luminosité : voir par exemple Marinoni & Hudson (2002) [82],
Yank, Mo & van den Bosh (2003) [129].

Profil PIEMD
On a pour ce profil :
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Le parametre 7., est fixé a 0.1”, une valeure typique pour une galaxie.

Profil NFW
De la méme facon que pour PIEMD, on a :

L

) )2 (5.8)

=

&

=
W

I
<

*

—~

os =0,

Profil PL

Pour ce profil :

~—
=
vl
—~
ot
Ne)
N

00 = 03( & Teore = r:ore(

)

|
h



5.2. SIMULATION D’IMAGES

] ]
L=L+/10
.
O
o o1k
<
) . B
ne)
()
2
O
3 20 | 4
O 0.01
o
! N N
. N . (=
solid: nfw,126km/s,r;=1" N = °
103 dashed: piemd,147km/s,r  ,=10" . ]
dot: pl, 224km/s,r =0.032",0=0.4 . - ~20
core AN i / v
dot—dashed: pl, 569km/s,rcore:0.032”, - t / solid: piemd—nfw |
3 - i K dashed: piemd—pl(x=0.4)
a=0.3 . s | i K dot: piemd—pl(a=0\3) ]
o 1‘ 1‘0 wéo ii ! |
/ |
o1 . 1 10 100
r (arcsec) r (arcsec)
10 \ T
L
[T
.
o
2 o4
<
» N wl
\
he)
2 N
5 \
) \
O oot b 0 i 4 2 !
[ \ i i
= \ H I
Vo P 1
; ) ) > !
| V| il solid: nfw,295km /s, r=5.2" N = ° !
Ol i \ !
0L N dashed: piemd,343km/s,r  ,=52" ;
| ! ) !
vV dot: pl, 524km/s,r  =0.17",a=0.4 ot P57 Ssolio: piemd—nfw .
\ core ! " dashed: piemd—pl(a=0.4) |
\ vt . _ " [ : piemd—pl(x=0. |
Lo dot—dashed: pl, 846km/s,r, =0.17", P dot: piemd—pl(x=0.3) \
i
U a=0.3 o | : \
10~ N L L ! Y
1 10 100 Pt \
! \
; 0
r (arcsec)

r (arcsec)

F1G. 5.1 — Profils de shears réduits (g=

~

) pour chaque modele et différences entre eux (PIEMD
étant le modele de référence), pour une galaxie faible (L = Lx/10) et une galaxie brillante (L = 3Lx)

Afin d’illustrer la cohérence de ces différentes relations d’échelle d’un profil a un
autre, on montre sur la Figure 5.1 la comparaison des profils de shears obtenus pour
une galaxie faible (L = L * /10) et pour une galaxie brillante (L = 3Lx). Les profils

correspondant a la luminosité Lx sont les profils de références que l'on a introduit
dans le Chapitre 4, tableau 4.1.

5.2.3 Population d’arriere-plan

La principale différence concernant les configurations sol ou espace réside dans la
densité de sources d’arriere-plan que nous introduirons : les configurations sol auront
une densité de sources égale a une quinzaine de galaxies par arcminute carré, alors que
les configurations espace disposeront d’une densité de sources égale a une soixantaine
de galaxies par arcminute carré. La facon de simuler les galaxies d’arriere-plan est la

méme que ce soit dans une configuration de champ ou d’amas (Figure 5.2) :
— Les galaxies sont disposées aléatoirement en position.

85



86CHAPITRE 5. SIMULATION DU CISAILLEMENT ET RECOUVREMENT DU PROFIL DE MASSE

— On considere un comptage en magnitude R typique pour deux heures d’intégration
avec un télescope de 4 metres. Les magnitudes sont tirées a partir du comptage
en magnitude observé avec la cfh12k

— Les parametres de forme sont assignés en tirant l’ellipticité depuis une distri-
bution gaussienne similaire a celle observée avec la cfh12k

— Distribution en redshift : on considere le comptage dans la bande R et on utilise
la prescription du HDF' en terme de redshift moyen par bin de magnitude

— Les angles sont distribués de fagon uniforme (Figure 5.3)

5.2.4 Les lentilles d’avant-plan

Cette fois-ci, les procédures de simulations dépendent bien siir de la configuration
considérée, a savoir champ ou amas.

Quelle que soit la configuration adoptée, on décrit les galaxies lentilles par un
modele de masse donné parmi les trois profils étudiés dans le Chapitre 4.

Dans le champ

200 galaxies lentilles sont réparties aléatoirement en position, et sont distribuées
en redshift de fagon uniforme entre un redshift de 0.2 et de 0.5.

Au sein d’un amas

350 lentilles sont réparties dans un meme plan a z = 0.2, ce qui correspond au
redshift des amas de notre échantillon. Parmi ces lentilles, on a bien str les galaxies
individuelles, ainsi que la composante de ’amas, qui peut étre décrite a ’aide d’un
ou de plusieurs “clumps”. Afin de se rapprocher de la réalité, les positions des len-
tilles sont calquées sur les positions des galaxies elliptiques de ’amas A1689, afin de
reproduire le clustering observé dans les amas (Figure 5.3). De plus, les magnitudes
des galaxies lentilles correspondent aux magnitudes observées pour les galaxies el-
liptiques de 'amas A1689. La magnitude mx de I’échantillon est égale a 19 dans la
bande R. Chaque lentille sera munie de parametres qui seront mis a I’échelle comme
décrit dans la section 5.2.2.
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plan utilisée dans les simulations (bas)
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F1G. 5.3 — Tllustration de la procédure de simulation dans une configuration d’amas (haut) ; les gros
points correspondent aux lentilles, dont les positions sont calquées sur celles des galaxies elliptiques
de A1689, et les petits points correspondent aux galaxies d’arriere-plan. Profil radial de la densité
en nombre de galaxies de ’amas (milieu). Histogramme des orientations des galaxies sources : angle
en abscisse et nombre d’objets en ordonnées (bas)
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| | Masses (10" M) |

amas complet 7.3
galaxies 0.73
amas modifié 6.57

TAB. 5.2 — Description de la composante de ’amas : différentes masses de halos intervenant dans
les simulations

5.2.5 Description de la composante de ’amas

Lors des simulations, la composante de ’amas est introduite a la main et est bien
controlée : le modele de masse de I'amas de galaxies est construit en superposant
les galaxies individuelles et une grosse lentille étendue qui représente la composante
de matiere noire de I’amas seul, c’est a dire sans galaxies. Lorsque 1'on s’intéressera
a des données réelles, les valeurs des parametres du modele décrivant cette compo-
sante seront déduits des observations en moyennant les déformations tangentielles
(shear) dans des bins radiaux centrés sur le centre de 'amas (voir Section 2.6). Il y
a manifestement un probleme a prendre en compte : on obtient des parametres pour
la composante de ’amas en ajustant les déformations du systeme amas + galaxies,
les deux étant indissociables en pratique. Ensuite, on va utiliser ces parametres pour
décrire la composante de I’amas seulement et rajouter a cela des galaxies individuelles.
Le risque est de compter deux fois les galaxies individuelles. Il semble donc qu’il faille
modifier les composantes de 'amas afin de pouvoir correctement rajouter les galaxies.

Pour apporter des éléments de réponse a ce probleme, un travail de simulation a
été mené. On simule les déformations induites par une grosse lentille munie de pa-
rametres connus, ce qui peut aisément étre déduit d’une analyse de weak lensing par
exemple. Ensuite, on rajoute les galaxies individuelles; le shear du systéme complet
ainsi formé apparait plus important que le shear du a la grosse lentille uniquement.
Cela signifie que 1'on doit modifier la description de I'amas afin que le shear du
systeme (amas modifié 4+ galaxies) soit comparable au shear de I'amas seul. On mo-
difiera la dispersion de vitesses de I’amas, laissant les autres parametres égaux par
ailleurs. Ensuite, on cherche de quel pourcentage il faut diminuer cette dispersion de
vitesses afin de faire coincider les shears. Donnons une illustration : on considere une
grosse lentille décrite par un profil PIEMD, avec les parametres suivant : oy = 1070
km/s, 7 = 930 kpc et 75e = 60 kpe. Cela donne une masse totale de 7.3 10MM,.
Sachant que dans un amas massif, environ 10% de la masse est contenue dans les
galaxies individuelles ([95]), on va injecter une masse de environ 7.3 10'"*M, dans les
galaxies individuelles. Comment faut-il modifier les parametres de la grosse lentille
pour faire coincider les profils de shear? Dans ce cas, on trouve qu’il faut réduire la
dispersion de vitesse de 5%, laissant les autres parametres fixés. La Figure 5.4 illustre
les résultats, et le tableau 5.2 résume les différentes masses des halos intervenant dans
les simulations.
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F1G. 5.4 — Profils de shears correspondant au moyennage des déformations tangentielles dans des
bins radiaux centrés sur le centre de ’amas. Ligne solide : profil de shear de I’amas modifié, tiret :
profil de shear de ’amas original, pointillés : amas modifié plus galaxies



5.3. SIMULATION ET ANALYSE DU CATALOGUE D’ IMAGES

5.3 Simulation et analyse du catalogue d’images

Une fois que I'on a une population de sources et des lentilles modélisées, on va
simuler les déflections gravitationnelles que subissent les rayons lumineux provenant
des galaxies d’arriere-plan en raison de la présence de galaxies lentilles en avant-plan.
Cette procédure est rendue possible grace au logiciel Lenstool. Le code prend en entrée
le catalogue de sources que 1'on a constitué, ainsi que ’ensemble des déflecteurs. Le
catalogue de sources contient, pour chaque galaxie, les informations suivantes : posi-
tion, parametres de forme, redshift, magnitude, et le catalogue de lentilles contient,
pour chaque déflecteur, les informations en : position, ellipticité de la distribution
de masse, redshift, type de profil utilisé pour modéliser cette distribution de masse
(c’est a dire NFW, PIEMD ou PL) et parameétres associés (par exemple, dans le cas
d’un profil NFW, dispersion de vitesses caractéristique et rayon de cceur). Muni de
ces informations, le code va former la matrice d’amplification associée a cet ensemble
de distributions de masse, ce qui permet de calculer I'image de chacune des sources.

En sortie du code, on récupere donc un catalogue d’¢mages. Pour chaque image, on
dispose des informations en position, parametres de forme, redshift et magnitude. A
ce catalogue d’images, on rajoute les lentilles avec les parametres suivants : position,
forme, redshift et magnitude. C’est ce catalogue que l'on va soumettre a l'analyse
fondée sur le maximum de vraisemblance. Cette analyse s’effectue via l'utilisation
d’un logiciel informatique que j’ai développé au cours de ma these. En pratique, pour
chaque image (i), on va s’intéresser a toutes les lentilles (j) potentiellement associées,
c’est a dire les objets se trouvant en avant-plan et compris dans un cercle de rayon
intérieur R, et de rayon extérieur Rp... Une fois ces objets munis d’un modele de
masse, on peut calculer une matrice d’amplification pour la galaxie (i) comme une
somme des contributions dues a chaque lentille (j) :

a; = Z Qij (5.10)

zj < zj

d(t,J) < Rmax

En utilisant Pellipticité observée ¢!, et la matrice d’amplification associée a;, on est
en mesure de retrouver l'ellipticité intrinseque ; de la source avant qu’elle ait subi
le lensing :

& = F(e, a;) (5.11)

Cette inversion de l'ellipticité observée a l'ellipticité intrinseque est totalement ana-
lytique et tient compte des non-linéarités qui peuvent se produire, notamment dans
les configurations d’amas. Dans le régime de weak lensing, cette relation se réduit a :

£F = et 1 (5.12)

Afin d’assigner une vraisemblance aux parametres utilisés pour décrire les lentilles,
on utilise la distribution de probabilité des ellipticités intrinseques (Section 1.3.4). En
répétant cette procédure pour chaque image du catalogue, on construit la fonction

de vraisemblance :
L=1[P (5.13)
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92CHAPITRE 5. SIMULATION DU CISAILLEMENT ET RECOUVREMENT DU PROFIL DE MASSE

qui est une fonction des parametres utilisés pour définir le modele de masse des
lentilles. Pour chaque couple de parametres, on peut calculer une fonction de vrai-
semblance : plus cette fonction est grande, plus les parametres associés sont vrai-
semblables. On calculera donc une fonction de vraisemblance dépendant de deux
parametres pour tout un ensemble de valeurs de ces parametres, ce qui constitue une
grille. Le point pour lequel la fonction de vraisemblance est maximale va définir les pa-
rametres des lentilles les plus probables. On aura ainsi des contours de vraisemblance
définis dans un plan dont chaque axe correspond a I'un des deux parametres. En pra-
tique, on calculera le logarithme de cette fonction de vraisemblance : [ = log(L). Cela
permet d’éviter des problemes numériques : tout d’abord ne pas travailler avec des
nombres qui peuvent devenir tres petits; d’autre part le logarithme va transformer le
produit défini dans I’équation 5.13 en une somme, si une erreur numérique survient
et assigne 0 a I'un des termes, le résultat final sera quand méme différent de 0. La
pertinence statistique de ces contours dépend de la différence entre [ et [,,,. Pour un
probléme & deux parametres, on définit le contour & 1o (68% de confiance) & partir
de (Imax — 1) = 1.15; 20 (95% de confiance) & partir de (Imax — 1) = 3; 30 (99% de
confiance) a partir de (Ihax — 1) = 5.90 ([11] , [110]).

Ces parametres les plus probables sont alors comparés aux parametres que 1’on a
injectés dans Lenstool pour simuler les images. Cette comparaison va nous renseigner
sur la pertinence et les biais de la méthode.

5.4 Résultats

Avant de présenter les résultats, examinons en détail la Figure 5.5 afin de se
familiariser avec ce genre de graphiques. L’axe des abscisses correspond aux valeurs
du parametre r.,, en kpc, alors que l'axe des ordonnées correspond aux valeurs
du parametre og, en km/s. Chaque point du graphique définit donc un modele de
halo, paramétrisé par og et r.,;. Le point correspond au parametre d’entrée décrivant
les lentilles que 'on a utilisé dans la simulation du catalogue d’images. La croix
correspond au maximum de la fonction de vraisemblance, c’est a dire au parametre
de sortie estimé par I’analyse du catalogue d’image. Les contours définissent des lignes
le long desquelles la fonction de vraisemblance est constante : le contour interne définit
un niveau de confiance a 3¢ : la région intérieure regroupe les modeles de halos dans
lesquels on a une confiance statistique égale a 99 % (30). Les contours successifs
correspondent a des niveaux de confiance égaux a 40 et 50. Les lignes en tirets sont
des courbes d’isomasse ; elle définissent I’ensemble des modeles pour lesquels la masse
calculée dans une ouverture égale a 100 kpc est constante et vaut dans ce cas 0.8, 1.5
et 2 1012M, (de la gauche vers la droite).

Les Figures 5.6, 5.7 et 5.8 montrent les résultats pour chaque profil et configura-
tion étudiée. Les résultats sont normalisés a la luminosité Lx. Le premier graphique
en haut a gauche correspond a la situation de référence dans une configuration de
champ : 25000 sources elliptiques (distribution en ellipticité Gaussienne de largeur
égale & 0.28) dans un champ de 26x26 arcmin?, ce qui donne une densité égale a 35
galaxies par arcminute carré.

La deuxiéme et la troisieme lignes correspondent elles aussi a une configuration
de champ, pour laquelle on fait varier différents parametres (de la gauche vers la
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F1G. 5.5 — Illustration de la lecture des résultats

droite) : on remplace les sources elliptiques par des sources circulaires ; on augmente le
nombre de sources (elliptiques) a 40000, ce qui donne une densité égale a 60 galaxies
par arcminute carré, densité facilement envisageable pour un télescope spatial (ce
graphique correspondra a la configuration espace) ; on diminue le nombre de sources
(elliptiques) a 12500, d’ott une densité égale a 17 galaxies par arcminute carré : ce
graphique correspondra a la configuration sol; on introduit une incertitude sur le
redshift des sources égale a + 20%.

La derniere ligne correspond a la configuration amas de galaxies, avec une densité
de sources égale a 35 galaxies par arcminute carré. On commence par un premier
graphique comportant 25000 sources elliptiques, muni de courbes d’isomasse. Les
deux derniers graphiques correspondent a l'introduction d’une incertitude dans la
description de la composante de I'amas de galaxie, cette incertitude étant égale a
-10% et & 10%. Les contours sur ces Figures représentent les contours a 3, 4 et 50.

5.4.1 Nombre de sources d’arriere-plan

On s’intéresse a l'influence de la densité de galaxies d’arriere-plan. Comme at-
tendu, quand on augmente la densité de sources, les contraintes sont plus robustes,
c’est a dire que les contours de vraisemblance sont plus resserrés et définissent des
régions plus petites : les parametres des lentilles sont de mieux en mieux déterminés.

5.4.2 Cas de sources circulaires

Dans ce cas, le bruit intrinseque sur 'ellipticité n’intervient pas et les contours
sont plus resserrés. Il reste un bruit (les contours ont une largeur non nulle), qui vient
du fait que 'on cherche a retrouver les parametres en introduisant une distribution
en ellipticité munie d’une certaine largeur.
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Fi1G. 5.6 — Résultats sur le profil PIEMD, normalisés & la luminosité L. Le point représente les
parametres d’entrée, alors que la croix représente la valeur des parametres de sortie. Le graphique
de la premiere ligne est la situation de réference, avec 25000 sources elliptiques dans un champ égal
4 26x26 arcmin?, ce qui correspond & une densité de ’ordre de 35 galaxies par arcminute carré. Sur
la deuxieme ligne, de la gauche vers la droite, on montre les résultats obtenus avec 25000 sources
circulaires, puis avec 40000 sources elliptiques, situation correspondant a une observation depuis
I’espace avec une densité égale a environ 60 galaxies par arcminute carré, puis avec 12500 sources
elliptiques, correspondant a une observation depuis le sol, avec environ 17 galaxies par arcminute
carré. La troisieme ligne montre I'influence d’une incertitude sur le redshift moyen des sources, cette
incertitude est égale & -20% (gauche) et & 20% (droite). La derniere ligne montre les résultats pour
une configuration d’amas. De gauche a droite : le premier graphique de la quatrieme ligne correspond
A la situation de référence, avec 25000 sources elliptiques dans un champ de 26x26 arcmin?. Les
deux graphiques suivants correspondent & l'introduction d’une incertitude dans la description de
Pamas, cette incertitude étant égale & -10% (gauche) et & 10% (droite). Les contours sur ces figures
représentent les contours a 3, 4 et 50, et le long des lignes en pointillés, la masse dans un rayon
projeté R,y égal a 100kpc est constante, égale & la valeur indiquée sur le graphique
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Fi1G. 5.7 — Résultats sur le profil NFW, normalisés & la luminosité L*. Le point représente les
parametres d’entrée, alors que la croix représente la valeur des parametres de sortie. Le graphique
de la premiere ligne est la situation de réference, avec 25000 sources elliptiques dans un champ égal
4 26x26 arcmin?, ce qui correspond & une densité de ’ordre de 35 galaxies par arcminute carré. Sur
la deuxieme ligne, de la gauche vers la droite, on montre les résultats obtenus avec 25000 sources
circulaires, puis avec 40000 sources elliptiques, situation correspondant a une observation depuis
I’espace avec une densité égale a environ 60 galaxies par arcminute carré, puis avec 12500 sources
elliptiques, correspondant a une observation depuis le sol, avec environ 17 galaxies par arcminute
carré. La troisieme ligne montre I'influence d’une incertitude sur le redshift moyen des sources, cette
incertitude est égale & -20% (gauche) et a4 20% (droite). La derniere ligne montre les résultats pour
une configuration d’amas. De gauche a droite : le premier graphique de la quatriéme ligne correspond
A la situation de référence, avec 25000 sources elliptiques dans un champ de 26x26 arcmin?. Les
deux graphiques suivants correspondent & l'introduction d’une incertitude dans la description de
Pamas, cette incertitude étant égale & -10% (gauche) et & 10% (droite). Les contours sur ces figures
représentent les contours a 3, 4 et 50, et le long des lignes en pointillés, la masse dans un rayon

projeté R,y égal a 100kpc est constante, égale & la valeur indiquée sur le graphique
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Fi1G. 5.8 — Résultats sur le profil PL , normalisés & la luminosité Lx. Le point représente les
parametres d’entrée, alors que la croix représente la valeur des parametres de sortie. Le graphique
de la premiere ligne est la situation de réference, avec 25000 sources elliptiques dans un champ égal
4 26x26 arcmin?, ce qui correspond & une densité de ’ordre de 35 galaxies par arcminute carré. Sur
la deuxieme ligne, de la gauche vers la droite, on montre les résultats obtenus avec 25000 sources
circulaires, puis avec 40000 sources elliptiques, situation correspondant a une observation depuis
I’espace avec une densité égale & environ 60 galaxies par arcminute carré, puis avec 12500 sources
elliptiques, correspondant a une observation depuis le sol, avec environ 17 galaxies par arcminute
carré. La troisieme ligne montre I'influence d’une incertitude sur le redshift moyen des sources, cette
incertitude est égale a -20% (gauche) et & 20% (droite). La derniére ligne montre les résultats pour
une configuration d’amas. De gauche a droite : le premier graphique de la quatrieme ligne correspond
A la situation de référence, avec 25000 sources elliptiques dans un champ de 26x26 arcmin?. Les
deux graphiques suivants correspondent & l'introduction d’une incertitude dans la description de
Pamas, cette incertitude étant égale & -10% (gauche) et & 10% (droite). Les contours représentent
des contraintes a 3, 4 et 50
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5.4.3 Influence d’une incertitude sur le redshift

Afin d’illustrer la dépendance des résultats dans ’estimation du redshift, on si-
mule le catalogue d’images en plagant les sources a un redshift moyen égal a z;. Le
catalogue d’images sur lequel va s’effectuer ’analyse est bruité a la main : on rem-
place le redshift moyen par z, + ¢, ou ¢, vaut + 20%. Pour un redshift moyen égal
a 1, 20 % d’incertitude revient a disposer les sources & un redshift moyen égal & 0.8
ou 1.2. Etant donné que le shear est proportionnel a la distance entre les sources et
les lentilles, sous-estimer le redshift des sources conduit a surestimer la masse des
lentilles et le maximum de la fonction de vraisemblance aura tendance a se trouver
deplacé vers des valeurs de dispersion de vitesses plus grandes que dans la situation
standard ou aucune incertitude sur le redshift n’est introduite. Pour la méme rai-
son, une surestimation systématique du redshift des sources amene a sous-estimer la
masse du halo. Dans les deux cas, on voit que 'introduction d’une telle incertitude
ne change pas dramatiquement les conclusions que 1'on porte sur la masse du halo
dans une ouverture de 100 kpc (sauf pour le profil NFW, lorsque 1'on introduit une
incertitude de -20%, on se trompe sur la masse du halo d’un facteur 2). Lorsque 'on
travaille sur des données non simulées, on aura a estimer le redshift des objets. Une
telle incertitude sur 'estimation du redshift est typique de la précision que I'on peut
espérer obtenir a 'aide de redshifts photométriques ([113]).

Remarquons que ce résultat va dans le méme sens qu’un récent travail par Klein-
heinrich et al. (2004) [61] basé sur les résultats du galazy-galazy lensing portant sur
le survey COMBO 17. Disposant de 17 filtres, Kleinheinrich et al. peuvent estimer
un redshift avec une bonne précision a la fois pour les lentilles et les sources. Il sont
donc en mesure de voir comment sont modifiés les résultats lorsque les sources sont
dotées de leur redshift photométrique ou bien lorsque 1’on utilise une distribution en
redshift. Ils trouvent qu’il est primordial de connaitre le redshift des lentilles, mais
que la connaissance des redshifts individuels des sources n’améliore que tres peu les
résultats par rapport a l’'utilisation d’une distribution en redshift.

Cherchons a valider ce raisonnement qualitatif par un raisonnement quantitatif :
Si I'on considere I’équation des lentilles et que I'on impose que I'angle de déflection
soit constant, on obtient la relation suivante (dans le cas d'un profil SIS) :

D
USD—LSS = cste (5.14)

et %LSS = E(zr, z5), quantité étudiée par Ghislain Golse [49]. L’équation précédente

devient alors :
oo E(21, 25) = cste (5.15)

La lentille reste au méme redshift, et le redshift moyen des sources est changé de
0z = 4 20 %. On voudrait évaluer le do( correspondant et voir si ce calcul est cohérent
avec les résultats de I’analyse présentée. Le tableau 5.2 montre les résultats : lorsque
'on introduit une erreur sur le redshift de dzg (%), cela se répercute par une variation
de E(zr, z5) égale a 6 F, et une variation correspondante sur oq de 1'ordre de doy. On
voit que les variations sur la détection de oy trouvée dans les graphiques de résultats
sont cohérentes avec ce petit calcul. Ces intervalles de détection correspondent a la
projection des contours a 3o le long de I'axe oy, pour le profil PIEMD.
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dzs (%) | 0E | dog | detection sur og
0 0 | 0 [174-196]
20 0.05 | -7 [170-190]
20 2005 7 [180-208]

TAB. 5.3 — Influence d’une incertitude sur le redshift des sources sur la détection

5.4.4 Influence d’une incertitude dans la description de la
composante de ’amas

On a vu plus haut que les parametres décrivant la composante de I'amas déduits
de 'analyse de weak lensing seront diminués d’un certain pourcentage afin de faire
coincider les profils de shears. Néanmoins, I’analyse weak lensing aura elle aussi ses
incertitudes. L’idée est ici de voir quelle influence ces incertitudes vont avoir sur la
pertinence de 1’étude de galazy-galary lensing. Pour étudier cet aspect, on a simulé
les images avec un amas décrit par un profil PIEMD, muni d’une dispersion de vi-
tesses o™ Dans l'analyse via le maximum de vraisemblance, on a ensuite mis a la
main un amas décrit par une dispersion de vitesses égale & o{l"**+4,. On retrouve
une dispersion de vitesses comparable a celle obtenue sans introduire d’incertitudes,
par contre c’est dans I'ajustement du parametre de taille que se répercute l'introduc-
tion de l'incertitude. Finalement, on voit que l'introduction d’une telle incertitude
ne change pas dramatiquement les conclusions que 1’on porte sur la masse du halo
dans une ouverture de 100 kpc, qui est retrouvée avec une précision inférieure a une
vingtaine de pourcent.

5.5 Discussion

5.5.1 Remarques générales

On va discuter les résultats exposés plus haut et mettre 'accent sur certains
parametres intervenants et dont peuvent dépendre ces résultats.

D’une facon générale, I’examen des Figures 5.6 et 5.7 montre que 1’on est capable
de retrouver les parametres des halos PIEMD et NFW avec une assez bonne précision,
quelle que soit la configuration envisagée. En ce qui concerne le profil PL, la Figure
5.8 montre que l'on est capable de contraindre le parametre «, la pente du profil
de densité, mais pas la dispersion de vitesses oy, car la fonction de vraisemblance
ne converge pas toujours dans cette direction. Ce profil permettra donc d’estimer la
pente des halos de matiere noire.

Plus intéressant, pour les profils PIEMD et NFW, la masse calculée dans une
ouverture de 100 kpc est retrouvée avec une précision inférieure a 20%, quelle que
soit la configuration envisagée et les incertitudes introduites (sauf pour le cas NFW
ot une incertitude de -20 % dans le redshift moyen de la population d’arriere-plan se
traduit par un facteur 2 sur la masse d’ouverture, Figure 5.7, troisieme ligne). Cela
nous a donné lI'idée de chercher a reparamétriser le probleme comme c’est exposé dans
la section suivante : plutot que d’ajuster les déformations dans un plan (o, r), on va se
placer dans le plan (Mgper, Raper). De plus, le fait que les contours de vraisemblance
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soient allongés selon les isocontours de masse indique que la masse est une quantité
a laquelle on est sensible.

5.5.2 Rpax

Une question qui s’est révélée pertinente dans I’étude est la suivante : considérant
un halo de galaxie qui agit comme une lentille et sachant que le lensing est inversement
proportionnel a la distance projetée source-lentille, jusqu’ot un halo donné a-t-il une
influence non négligable ?

Comme on I’a vu au Chapitre 3, lors du calcul du shear correspondant a une
image, on inclue les lentilles ayant potentiellement participé au lensing, c’est a dire
les galaxies d’avant-plan se situant a une distance projetée comprise entre R, et
Riax. Quelle valeur de Ry,ay choisir 7 La Figure 5.9 illustre la problématique : lorsque
I’'on adopte des valeurs de R, “faibles”, le calcul du shear pour une image donnée se
fait sans inclure des lentilles qui ont effectivement participé au lensing, et les contours
ne se ferment pas dans la direction r.,; : pour toutes les valeurs de R,.,, on retrouve
une bonne estimation de oy, mais la contrainte sur r.,; dépend de la valeur de R,,..
D’ autre part, si on utilise une valeur de Ry,.x plus grande que nécessaire, on va faire
intervenir des lentilles qui n’ont pas participé au phénomene. En ce qui concerne
les simulations, cela ne va pas changer les résultats mais va rajouter du temps de
calcul. Lorsque 'on travaille sur des données réelles par contre, faire participer des
objets non impliqués dans le phénomene va rajouter une source de bruit qui peut
cacher le signal, et cela doit étre évité. D’autres auteurs ont eux aussi déclaré que
leurs résultats sont sensibles au choix de ce parametre, voir par exemple la these de
Martina Kleinheinrich, 2003 [60].

Le choix de Rp., est donc important. Afin d’obtenir un ordre de grandeur pour
ce parametre, on va comparer le bruit caractéristique du probleme, (%) au signal
auquel on est sensible, c’est a dire le shear réduit. 0.25 correspond a la dispersion
intrinseque sur l'ellipticité, et N au nombre d’objets d’arriere-plan dont on dispose
a une distance r d’'une lentille. On a estimé ce bruit en analysant des observations
CFH12k de 'amas A1763. Depuis 'espace, on s’attend a avoir un nombre d’objets 6
a 7 fois plus important, d’ou la courbe correspondante. L’examen de la Figure 5.10
montre qu'une valeur de R, de l'ordre de 100” peut etre utilisée. Bien sur, cette
estimation est valable pour un halo de galaxie “raisonnable”. Ici, on a utilisé un halo
décrit par un profil PIEMD muni des parameétres suivants : 0o=180 km/s, r.,; ~ 100
kpc, ce qui donne une masse légerement inférieure a 10'2M,,.

En ce qui concerne le parametre R,;,, son choix n’influe pas les résultats, a
condition de le garder petit, de 'ordre du kpc.

5.5.3 Ajustement des déformations NFW par un profil PIEMD

et réciproquement

Considérons deux modeles équivalents en terme de shear réduit : NFW, ol =
225 kms™!, rIN = 37 et PIEMD, ofN = 210 kms™', rI¥ = 30” (IN pour INPUT).
Nous allons ajuster les déformations engendrées par le profil NFW en utilisant le
profil PIEMD et réciproquement. La Figure 5.11 montre le résultat : on montre

aussi sur cette figure 'ajustement engendré par un profil en utilisant ce méme profil.
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Fi1G. 5.9 — Influence de la valeur de Rpay sur la convergence de la fonction de vraisemblance dans
la direction 7.y, Rmax vaut successivement 30”, 60”, 90”, 150”

On retrouve correctement les parametres d’entrée utilisés. Lorsque l'on ajuste les
déformations engendrées par le profil NFW (oIN | rIN) en utilisant le profil PIEMD,
on retrouve des parametres proches de ceux correspondant & PIEMD (o™, rIlV) qui

donne un profil équivalent au profil NEW (o™, rIV).

5.6 Reparamétrisation du probleme

Jusqu’a maintenant, on a cherché a optimiser la fonction de vraisemblance en
fonction des deux parametres o et r (ou « dans le cas du profil PL). Je vais désormais
proposer une nouvelle paramétrisation du probleme en cherchant a contraindre les
parametres Mgy, et Rgper, masse projetée calculée dans une ouverture R,,.,. La
motivation d'une telle paramétrisation est de chercher a contraindre des parametres
plus physiques que des parametres de halo. L’idée sous jacente qui m’a donné l'idée
de cette paramétrisation provient des bonnes contraintes que ’on obtient en terme
de masse calculée dans une ouverture.
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F1G. 5.10 — Comparaison du bruit au signal afin d’obtenir une estimation de Rmayx. En taits solides,
on a représenté le bruit caractéristique du probleme, évalué depuis le sol et depuis 'espace. Les
autres traits représentent le shear réduit produit par des galaxies munies de différentes luminosités.
Le modele correspondant a la luminosité Lx est le profil PIEMD muni des parameétres suivants : g =
180 km/s, 7.t ~ 100 kpc, ce qui donne une masse légérement inférieure & 10'2Mg. La comparaison
du bruit au signal permet d’évaluer une valeur pertinente pour Rpyax, de 'ordre de 100”

5.6.1 Changement de variable

Considérons le cas PIEMD paramétrisé par (0g,re) (on peut faire l'analogie
formelle avec le cas NFW paramétrisé par (o,,75)). On a :

L= 'C(O-Ua Tcut) & Maper - Maper (Rapera 00, Tcut) (516)
donc on peut écrire :
0y = UU(MapeT; Rapera Tcut) (517)

et la fonction de vraisemblance devient alors :
['(Maper; Rapera Tcut) (518)

En sommant sur le parameétre r.,; (ou ry dans le cas du profil NFW), on obtient :

L= Z ['(Mapera Rapera Tcut) (519)

Tcut

L' = L£'(Maper, Ruper) (5.20)

Cette reparamétrisation n’est possible que pour les profils PIEMD et NFW qui
disposent d'un parametre de taille caractéristique pour la distribution de masse.

La somme sur r.,; ou r, va s’effectuer dans le domaine défini par la projection du
contour de vraisemblance a 3o sur I’axe r.,; ou ry. Néanmoins, les résultats dépendent
peu du domaine sur lequel s’effectue la somme, a condition de rester dans un voisinage
du maximum de la fonction de vraisemblance.
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Fi1G. 5.11 — Ajustement des déformations NFW par un profil PIEMD et réciproquement. Premiére

ligne : on ajuste les déformations engendrées par NEFW (o, rIN) en utilisant un profil NFW

(gauche) et PIEMD (droite). Deuxiéme ligne : on ajuste les déformations engendrées par PIEMD
(ofN, 7INY en utilisant un profil NFW (gauche) et PIEMD (droite)

cut

5.6.2 Résultats

Les Figures 5.12 et 5.13 montrent les contraintes obtenues dans cette nouvelle
paramétrisation, pour une configuration d’amas et une configuration de champ “stan-
dard” avec une densité de sources d’arriere-plan égale a 35 galaxies par arcminute
carré : la ligne en croix représente la fonction M,e, (Raper) telle qu'elle est calculée
avec le modele d’entrée utilisé pour générer le catalogue simulé. Cette ligne se trou-
vant a l'intérieur des contours de vraisemblance, nous pouvons conclure que ’on peut
poser de fortes contraintes (> 40) sur la masse calculée dans une ouverture. Le fait
que les contours de vraisemblance ne se ferment pas dans la direction R, signifie
que les deux variables introduites ne sont pas indépendantes.

5.6.3 Ajustement des déformations NFW par un profil PIEMD

Cette fois-ci, nous nous plagons dans une configuration d’amas et les lentilles
utilisées sont décrites par un profil NFW. Le catalogue d’images est alors ajusté dans
le plan (Myper, Raper) & l'aide d’un profil PIEMD. La Figure 5.13 montre le résultat :
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Fi1G. 5.12 — £'(Maper, Raper) pour un profil NFW (gauche) et un profil PIEMD. La ligne en croix
représente la ligne Myper(Raper) telle qu’elle est calculée avec le modele d’entrée utilisé pour générer

le catalogue simulé : configuration d’amas
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F1G. 5.13 — £'(Maper, Raper) pour un profil NEFW (gauche) et PIEMD. La ligne en croix représente

laligne Moper (Raper) telle qu’elle est calculée avec le modele d’entrée utilisé pour générer le catalogue
simulé : configuration de champ
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F1G. 5.14 — Ajustement des déformations NFW par un profil PIEMD, dans le plan (Maper, Raper)-
La ligne en croix représente la ligne Meper(Raper) telle qu’elle est calculée avec le modele d’entrée
utilisé pour générer le catalogue simulé : configuration d’amas

la ligne en croix représente la fonction My, (Raper) telle qu’elle est calculée avec
le modele NFW utilisé pour générer le catalogue simulé. On voit que les contours
de vraisemblance épousent cette ligne de masse, signifiant que I'on retrouve bien la
masse injectée dans la simulation méme si 'on n’utilise pas le méme profil de masse
que celui utilisé pour simuler les déformations.

Ceci est encourageant pour appliquer cette méthode a de vraies données. En effet,
dans la pratique, on ne connait pas la forme du profil de masse des lentilles; on a
montré ici que I'on est quand méme capable de contraindre leur masse.

5.7 Conclusions de ’étude numérique

J’ai présenté dans ce Chapitre un travail de simulation numérique reproduisant
I'effet de galaxy-galazy lensing tel qu’il peut se présenter dans le champ ou au sein d’un
amas de galaxies. En particulier, nous avons comparé les contraintes que I'on peut
espérer obtenir a partir d’observations au sol et d’observations depuis I'espace, et ce
en utilisant plusieurs modeles de masse pour décrire les galaxies lentilles. Le résultat
de cette étude est que nous sommes capables d’estimer les parametres caractéristiques
ou la masse des halos de matiere noire PIEMD et NFW avec une bonne précision,
et que 'on peut aussi contraindre la pente du profil de densité grace au profil PL.
La différence entre les observations depuis le sol et depuis l’espace réside dans la
significance des contraintes portées sur les parametres des halos : une détection a 3o
depuis le sol se translate environ en une détection a 5o depuis I’espace.

Pour les profils PIEMD et NFW, et pour des masses de halo de 'ordre de 10'2M,,
les résultats montrent que la masse calculée dans une ouverture de 100 kpc est re-
trouvée avec une précision inférieure a 20%. Allant au-dela de la paramétrisation
standard d’un halo en terme de dispersion de vitesses et rayon caractéristique, je
propose une reparameétrisation du probleme qui nous permet de poser des contraintes
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encore plus fortes (> 3o depuis le sol) sur la masse d’ouverture d’un halo de galaxie.

Néanmoins, ce travail de simulation comporte ses limites, et n’introduit pas de
bruit instrumental. Face a de vraies observations, la situation va se révéler plus com-
pliquée. Tout d’abord, on suppose que les parametres de forme sont connus exacte-
ment. Ceci implique deux choses : une soustraction de la PSF parfaite, et une mesure
des parametres de forme précise. On verra au Chapitre 6 que 1’on soustrait la PSF et
que 'on ne garde dans 'analyse galazy-galaxy lensing uniquement les objets dotés de
parametres de forme bien estimés, mais ces étapes du traitement des données s’ac-
compagnent de I'introduction d’incertitudes qui ne sont pas prises en compte dans les
simulations présentées dans ce Chapitre. D’autre part, dans les simulations, les po-
pulations d’avant-plan et d’arriere-plan sont bien controlées; dans des observations,
la frontiere entre ces deux populations est difficile a définir.

Malgré ces limitations, ce travail de simulation a été une étape nécessaire et
bénéfique afin de se familiariser ave le phénomene de galazy-galazy lensing qui est
assez fin et difficile & mettre en évidence. Il m’aura permis d’étre plus confiant vis a
vis des vraies données.

Le résumé de ce travail de simulations est reproduit sous la forme d’un article
présenté en annexe.
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Chapitre 6

Application a un échantillon d’amas :
catalogues
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6.1 L’échantillon

La méthode du maximum de vraisemblance exposée au Chapitre 5 va étre ap-
pliquée a des galaxies d’amas. Nous disposons d’un échantillon de 12 amas de galaxies
dont 11 ont été observés a l'aide de la CFH12k et sur lequel 'analyse va s’effectuer.

6.1.1 Buts scientifiques

Ce projet a pour but de réunir des observations tres complétes sur un échantillon
sélecté de facon homogene de 12 amas lumineux en X et situés a un redshift voisin
de 0.2. Il repose sur l'observation a haute résolution de ces amas avec le télescope
HST/WFPC2, I'imagerie multi-couleurs a grand champ a ’aide de la caméra CFH12k
du CFHT, des informations spectroscopiques et une imagerie en X obtenue grace au
télescope spatial XMM /Newton.

Le recoupement de ces informations devrait permettre une calibration a grande
masse de la relation Masse/Température. Les masses seront mesurées de facon ho-
mogene a partir de l'effet de lentille gravitationnelle. Ceci constitue un aspect nova-
teur car des mesures précédentes de la relation M/Tx ont utilisé des masses estimées
a partir des propriétés X de I’amas qui ne sont pas entierement indépendantes de la
mesure de la température. Etant donné que notre échantillon se situe sur un petit
intervalle de masse, nous serons incapables de déduire la pente de la relation M/Tx,
mais la qualité de I’échantillon permettra de calibrer la relation de facon relativement
précise dans cet intervalle de masse et permettra ’étude des dispersions autour de
cette relation et des causes de cette dispersion (présence de sous-structures, fusions
de galaxies [119]).

L’autre but de ce projet concerne I'étude des profils de masse sur des échelles
allant de ~ 10 kpc a ~ 3 Mpc. Je suis personnellement impliqué dans 1’étude des
profils de masse sur des échelles galactiques, c’est a dire de ~ 10kpc a ~ 100kpc.

6.1.2 Sélection

La sélection de I’échantillon est exposée dans la these de Oliver Czoske [25], et

regroupe des amas de galaxies massifs a z ~ 0.2.
Smail et al., 1997 [116] ont comparé les profils de shear d’un échantillon d’amas avec
leur luminosité X, et ont trouvé une claire corrélation : plus les amas sont massifs,
plus ils sont dotés d’'une luminosité X élevée. C’est ce critere qui a été a la base de
la sélection de I’échantillon. On a choisi d’étudier les amas massifs pour plusieurs
raisons. Tout d’abord, ils sont plus facilement observables que les amas peu massifs :
un échantillon d’amas a haut redshift sera automatiquement dominé par les systemes
les plus massifs. De plus, ils vont générer un signal lensing important et par conséquent
la distribution de masse peut étre plus facilement modélisée.

La sélection se réduit a une fine tranche de redshift afin de s’assurer une bonne
homogénéité de 1’échantillon, comprenant uniquement des amas d’age similaire. De
plus, il a été montré (Natarajan, 1997 [92]) qu’une lentille & z ~ 0.2 maximise 'effet
de lentille gravitationnelle pour une population source située a un redshift moyen égal
a 0.8. Etant donné le temps de pose et le télescope utilisé, on envisage un maximum
d’objets d’arriere-plan a ce redshift-la.
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HST CFH12k XMM  Chandra MOS
A 68 F702W BRI 30 ksec 10 ksec 11
A 209 F702W BRI 25 ksec 10 ksec —
A 267 F702W BRI 27 ksec 10 ksec 74
A 383  F702W BRI 30 ksec 50 ksec 47
A 773 F702W — 16 ksec 10 ksec 122
A 963 F702W BVRI  25ksec 40 ksec 70
A1763  F702W BRI 20 ksec — 122
A1835 FT702W VRI 45 ksec 30 ksec 153
A1689 F555W/F814W BRI 30 ksec 20ksec 211
A2218 FT702W BRI 40 ksec 70 ksec 57
A2219 FT702W BRI 30 ksec 40 ksec 90

A2390 F555W/F814W BRI 20 ksec 20ksec 248

TAB. 6.1 — Etat actuel de 'observation des amas de ’échantillon, avec les différents instruments

Ces 12 amas de galaxies ont été choisis dans le catalogue XBACS (X-ray brightest
Abell clusters, Ebeling et al., 1996 [32]) formé a partir du ROSAT All Sky Survey.
Ils présentent tous une forte luminosité en X (Lx ~ 10%ergs1).

Une seconde sélection basée davantage sur des détails pratiques a été menée. On
a demandé a chaque candidat de remplir les conditions suivantes :

— une déclinaison comprise entre - 20° et 60° pour s’assurer que le champ de
I’amas puisse étre observé a faible distance zénithale du CFHT, situé a une
latitude de 19° .

— une latitude galactique supérieure a 20° en valeur absolue pour minimiser la
contamination du champ par des étoiles.

— Une densité d’hydrogene colonne Ny < 10*2cm™
précises a ’aide de XMM.

2 afin d’obtenir des mesures

6.1.3 Observations de 1’échantillon

Les tableaux 6.1, 6.2 et 6.3 résument 1’état actuel des observations de ces amas a
I’aide de la caméra CFH12k. Ces tableaux proviennent de la these de Oliver Czoske
([25]).

La Figure 6.1 quant a elle présente les comptages en magnitude pour le champ de
I’amas A1763, dans chacune des bandes. Elle permet d’apprécier la profondeur des
observations.

6.1.4 La caméra CFH12k

Il s’agit d’'une caméra grand champ, composée de 12 CCDs de 2kx4k pixels, et
montée sur le télescope de 3.6 metres du CFHT (Canada France Hawai Telescope).
Elle permet d’obtenir des champs d’une taille de 28 x42 arcmin?. A un redshift de 0.2,
le champ correspond & une taille physique de 5.3x3.5 h=2Mpc?. Méme si la frontiere
entre I’amas et le champ est difficile a définir, on peut affirmer que I'image contient
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FiG. 6.1 — Comptage en magnitude pour I’amas A1763, dans chacune des bandes



6.2. EXPLOITATION DES CLICHES ASTRONOMIQUES

Dates Amas  Bandes
Observateurs
Fev 99 : 23/24 Fev 1999 A963 VI
Czoske/Ebeling A 1835 VI
A58 VI
Nov 99 : 14-17 Nov 1999 A 68 BRI
Czoske/Smail/Smith A 209 BRI
A 267 BRI
A 383 BRI
A 963 BRI
Mai 00 : 30 Mai - 2 Jun 2000 A1689 BRI
Czoske/Kneib/Bridle A1763 BRI
A1835 R
A2218 BRI
A2219 BRI
A2390 BRI

TAB. 6.2 — Résumé des observations effectuées a 1’aide de la CFH12k

tout le domaine de I’amas virialisé, ainsi que les régions périphériques de I’amas. Un
pixel de cette caméra correspond a 0.205 arcsecondes sur le ciel.

6.1.5 Réduction des données CFH12k

Tous les détails concernant la réduction des données sont dans la thése de Oliver
Czoske (2001 [25]).

6.2 Exploitation des clichés astronomiques

Une fois le cliché astronomique rendu scientifiquement exploitable, il faut en ex-
traire un catalogue réunissant les objets présents sur ce cliché munis de caractéristiques
observationnelles. C’est sur ce catalogue que reposeront les résultats scientifiques.
Dans notre cas, la mesure des parametres de forme est cruciale car I’analyse weak-
lensing repose sur l'estimation de ces parametres de forme, ainsi que sur le redshift
des objets.

6.2.1 Le probleme de la PSF

Il faut prendre en compte la convolution de I'image astronomique par la PSF
(Point Spread Function), réponse impulsionnelle, qui exprime la réponse du systéme
a une impulsion (idéalement, un Dirac). Par systeme, on entend I’ensemble formé par :
la caméra, le télescope et I'atmosphere. Cette derniéere joue un role majeur et tend
a étaler la lumiere arrivant sur Terre, alors que la partie optique va créer des écarts
a la circularité, souvent dépendant de la position sur le détecteur. La PSF tend a
circulariser la forme d’une galaxie. Pour retrouver la forme initiale des objets détectés,
il faut donc connaitre précisément la valeur de la PSF sur toute I'étendue du détecteur
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B Vv
Nexp  tit FWHM | Noyy  ty FWHM

A 68 9 8100 1”1 —

A209 | 8 7200 170 —

A267 | 5 3000 170 —

A383 | 8 7200 09 —

A963 | 8 7200 0"9 | 5 3600 170

A1689 | 4 3600 09 —

A1763 | 4 3600 170 —

A 1835 — 5 3750 08

A2218 | 4 3378 1”1 —

A 2219 5 5400 1”0 —
A 2390 3 2700 1"1 —

R I
Nep  tor FWHM | Ny  toy FWHM
A 68 12 7200 07 | 6 3600 06

A 209 12 6600 0'7 6 3600 o7
A 267 8 4800 0'7 3 900 o7
A 383 10 6000 0”9 6 3600 o7
A 963 8 4800 0’8 10 7500 1”1

5 3000 o7
A 1689 5 3000 0’8 5 3000 0’9
A 1763 7 6000 0”9 5 3000 0’8
A 1835 6 5400 0'7 5 3730 0’8
A 2218 8 6900 1”0 5 3000 0’8
A 2219 7 6300 08 5 3000 0’8
A 2390 8 5700 0'7 6 3600 0’9

TAB. 6.3 — Résumé des observations de ’échantillon : nombre d’expositions et temps de pose total,
seeing (FWHM) pour I'image finale combinée pour chaque amas et dans chaque filtre.
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CCD, ce que I'on appellera une carte de PSF. Rappelons que 1’on cherche avant tout
a mesurer de facon précise les parametres de forme des galazies. On va donc chercher
un signal impulsionnel présent sur le capteur CCD, ce qui nous permettra d’estimer la
PSF et par déconvolution de remonter aux parametres de forme initiaux des galaxies.
Ce signal impulsionnel est donné par la lumiere provenant des étoiles non saturées.
En effet, une étoile peut étre considérée comme ponctuelle, et 1a réponse du détecteur
a la lumiere émise par une étoile nous renseignera sur la valeur de la PSF au point ou
se trouve I'étoile : étant donné un point lumineux, comment mon systeme optique le
déforme-t-i1? Le probleme se reporte donc sur une bonne séparation étoile/galaxie :
la mesure des parametres de forme des étoiles nous donnera une estimation de la
PSF sur toute I'image, nous permettant alors d’estimer les vrais parametres de forme
des galaxies (i.e. avant distorsion par le systeme optique), contenant I'information
weak-lensing.

6.2.2 Identification étoiles/galaxies

Les erreurs vont intervenir a plusieurs niveaux : dans le cas d’une contamination
du catalogue d’étoiles par des galaxies, la PSF sera faussée et la déconvolution fera
apparaitre un signal non physique. A l'inverse, dans le cas d’une contamination du
catalogue de galaxies par des étoiles, la forme moyenne des galaxies sera circularisée
et le signal moyen sera donc plus faible. Ces difficultés ne sont pas traitables au coup
par coup car les catalogues formés sont constitués de quelques milliers a quelques
dizaines de milliers d’objets, ce qui nécessite un traitement automatique. J’exposerai
ici les grandes lignes de la méthode qui a été utilisée pour les clichés des amas; elle a
été développée par Sébastien Bardeau lors de son travail de these ([5]). La sélection
est réalisée sur le catalogue de sortie de SEztractor (Source Extractor [10]), logiciel
de détection des objets sur une image astronomique. Deux criteres sont utilisés :

— On visualise ’ensemble du catalogue sur un graphique ou l'on porte, pour

chaque objet, le flux du pixel le plus brillant en fonction de sa magnitude.

Pour une magnitude donnée, on s’attend ce que les étoiles soient les objets

présentant le flux central le plus piqué (sources ponctuelles). On s’apercoit sur

la Figure 6.2 que méme si la distribution des sources est un peu plus complexe,

il est néanmoins possible de distinguer plusieurs catégories d’objets.

e Les étoiles sont regroupées sur une étroite bande centrale (points encadrés).

e Les objets a droite des étoiles (profil plus piqué que celui des étoiles) sont
des rayons cosmiques, ou bien des défauts du détecteur, ou encore des fausses
détections correspondant aux chevauchements des chips de la caméra.

e Les galaxies se regroupent a gauche des étoiles.

e Les points en haut de la Figure correspondent aux objets saturés.

— Le second critere de sélection repose sur 'utilisation du champ FWHM (full
width at half maximum) du catalogue de sortie de SExtractor. Pour chaque
objet, le programme tente d’ajuster le coeur avec une gaussienne et la largeur
a mi-hauteur est reportée dans le champ FWHM. En visualisant la FWHM
en fonction de la magnitude, on remarque que toutes les étoiles sélectionnées
avec le premier critere se répartissent autour de la meéme valeur de largeur a
mi-hauteur. On peut éliminer les étoiles pour lesquelles on considere que la
largeur s’écarte trop de la valeur moyenne.
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Hrnax
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Maanitude

F1G. 6.2 — Distribution des sources dans un graphique du flux du pixel le plus brillant en fonction
de sa magnitude. La région encadrée délimite les candidats étoiles

Le logiciel SEztractor permet lui aussi Iidentification étoile/galaxie, par une
méthode reposant sur un réseau de neurones, via le retour d’'un parametre compris
entre 0 et 1. Plus ce parametre est proche de 1, plus I'objet considéré a de chance
d’étre une galaxie.

Sébastien Bardeau [5] a montré que 'identification présentée ici est plus sure que
celle effectuée par SEztractor. De plus, il a été montré (Mamon et al., 1998 [78]) que
le champ FWHM de SEzxtractor n’est pas entierement fiable, et qu'une identification
étoile/galaxie basée uniquement sur le parametre correspondant n’est pas vraiment
sure.

6.2.3 Estimation des parametres de forme des objets : Im2shape

Im2shape (Bridle et al., 2001 [18]) agit sur une image (.fits) et nécessite pour
fonctionner :
— un catalogue de sortie de SEztractor qui contient, pour tous les objets détectés
dans I'image, un identifiant et une position
— un fichier de PSF comportant, pour chaque objet du catalogue, I’estimation de
la PSF en ce point, afin de pouvoir déconvoluer par cette valeur
Muni de cela, Im2shape va estimer les parametres de forme de tous les objets contenus
dans le catalogue de positions. Pour chaque objet, ce logiciel effectue une analyse sur
une boite centrée autour des coordonnées de l'objet. Une méthode de maximisation
d’une fonction de vraisemblance pondérée par un critere d’entropie est alors appliquée
pour mesurer divers parametres de forme comme les deux composantes de 'ellipticité
complexe. Les galaxies sont assimilées a des ellipses et on définit ’ellipticité complexe
de la maniere suivante :
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e = e + ie (6.1)

er = |e| cos(20) (6.2)

ea = |e| sin(20) (6.3)
a—b

e = (6.4)

ol a est le grand axe et b le petit axe de 'ellipse.

6.2.4 Création de la carte de PSF

On va utiliser le logiciel Im2shape pour mesurer la forme des étoiles, directement
reliée a la PSF. Le fichier de PSF associé au catalogue d’étoiles sera créé a la main
et correspond a un Dirac. En sortie de Im2shape, on dispose des formes de toutes
les étoiles du cliché. On va nettoyer ce catalogue afin de rejeter les objets qui sont
considérés comme peu surs. Pour chaque étoile dont la forme est définie par (eq, e3),
on s’intéresse a ses proches voisines, et on regarde si ces voisines ont une forme
comparable. Si oui, on garde cet objet, si non, on le rejette. La motivation pour
I'utilisation d’un tel critere vient du fait que dans une région donnée de I'image, la
PSF n’est pas censée trop varier. Une fois ce catalogue nettoyé, la méthode mise en
place par Sébastien Bardeau ([5]) va effectuer les opérations suivantes : pour chaque
point ou l'on nécessite une estimation de la PSF (parce qu'une galaxie s’y trouve),
on cherche les cinq étoiles les plus proches et on moyenne leurs parametres de forme
(a savoir ey, ey, le produit ab). Ces valeurs (principalement 1’ellipticité moyenne et
'orientation) seront utilisées comme estimation de la PSF.

6.2.5 La forme des galaxies

On réutilisera le logiciel Im2shape, muni de la carte de PSF estimée a partir des
étoiles, afin d’obtenir une estimation des parametres de forme des galaxies (ey, ey, ab),
avec les erreurs associées. Il est clair que plus le catalogue d’étoiles est propre, plus
la forme des galaxies sera sure. Notons que parmi les trois bandes dont on dispose,
la bande R est celle qui présente le plus d’objets, et on utilisera les parametres de
formes estimés a partir des images R.

Le logiciel Im2shape retourne une valeur de l'erreur estimée sur la mesure de e;
et de ey (Figure 6.3). On a décidé de se restreindre dans I'analyse aux objets pour
lequels la forme est mesurée avec une bonne précision, c’est a dire les objets pour
lesquels les erreurs sur e; et e, sont inférieures a 0.1.

6.3 Redshifts Photométriques Bayésiens

Le reste de I'information nécessaire a une analyse weak-shear est contenue dans
le redshift de 'objet source. Nous disposons pour chaque amas de 3 filtres (B-R-I),
ce qui rend l'estimation d’un redshift photométrique peu sure. On verra plus loin
que 'on peut améliorer la situation et utiliser toute I'information contenue dans les
couleurs des galaxies.
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F1G. 6.3 — Erreurs sur les mesures de e; et es, estimées par Im2shape

Les observations contiennent des informations photométriques en trois couleurs
qui vont nous permettre d’estimer des redshifts photométriques pour les galaxies.
Nous verrons dans ce Chapitre comment on peut déduire une information en red-
shift en combinant des magnitudes prises dans différents filtres. Une étude théorique
portant sur des galaxies simulées sera présentée et nous permettra de savoir quel
type d’informations on sera effectivement capable d’obtenir, puis cette étude sera
appliquée a un sous-échantillon du champ de A1689 pour lequel on a des données
spectroscopiques. On verra qu’avec trois filtres, il est assez délicat d’obtenir des red-
hifts photométriques, et on montrera comment on peut améliorer la situation a 1’aide
d’une approche Bayésienne du probléme.

6.3.1 Travail photométrique

L’estimation d’un redshift photométrique repose sur les magnitudes mesurées
pour les objets du catalogue. Par conséquent, un soin particulier dans ces mesures de
magnitudes est nécessaire.

Calculer les couleurs des objets

La couleur correspond a la différence de deux magnitudes. J’ai choisi la magnitude
MAG_APER qui correspond a la magnitude calculée dans une ouverture de diametre
fixé a 'avance. Celle-ci permet d’avoir une idée de la magnitude totale d’un objet,
parametre photométrique le plus pertinent physiquement.

Les galaxies contenues dans les échantillons ont une taille typique comprise entre 4 et
20 pixels, la majorité des objets ayant une taille égale a 6 pixels. De plus, la plupart
des objets ont une taille différente selon le filtre considéré. Apres quelques tests, on a
choisi une ouverture égale a 16 pixels pour calculer les magnitudes de chaque objet,
quel que soit le filtre considéré. Le plus important est de calculer les magnitudes d’un
objet repéré en trois couleurs dans la méme ouverture d’un filtre a 'autre. En effet,
quand on veut calculer des indices de couleur qui soient représentatifs des propriétés
intégrées dans une région physique de la galaxie (ce qui ne correspond pas forcément
a toute la galaxie), il faut intégrer I’énergie dans la méme ouverture pour tous les
filtres. La Figure 6.4 montre le diagramme couleur-magnitude ainsi formé dans le cas
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de I'image centrée sur A16809.

Galaxies de A1689

couleur, R—I

L L L L L L
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magnitude 'aper(16 pixels)', |

Galaxies de A1689

couleur, B-R

magnitude 'aper(16 pixels), R

F1G. 6.4 — Diagrammes couleur-magnitude des galaxies de A1689

Vérification de la calibration de la photométrie

Stratégie : Avant d’estimer un redshift photométrique, il convient de vérifier que
la photométrie est correcte et de voir s’il est nécessaire de la réajuster. La stratégie
est décrite et illustrée sur les amas de notre échantillon. Considérons par exemple
I’amas A1689 : on sait qu’il est situé a un redshift égal a 0.184 et qu’il contient des
galaxies elliptiques brillantes en son centre. On va donc isoler les elliptiques les plus
brillantes et comparer leurs couleurs a celles de modeles de galaxies elliptiques situées
a un redshift comparable a celui de I'amas.

Isolement des elliptiques : Les diagrammes couleur-magnitude d’images centrées
sur un amas présentent une séquence caractéristique correspondant aux galaxies el-
liptiques de I'amas : elles ont a peu pres toutes la méme couleur R-I, et présentent un
léger gradient, plus perceptible en B-R. En effet, les elliptiques les plus lumineuses
ont une métallicité plus importante en raison de leur masse plus importante qui leur
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a permis de retenir davantage les éléments lourds provenant d’explosions de super-
nova. De plus, dans les modeles hierarchiques, on pense que les elliptiques massives
se sont formées tot dans I'histoire de I'Univers par fusion de galaxies spirales, et on
observe des spectres de galaxies elliptiques compatibles avec une population stellaire
vieille et rouge, que ce soit dans le champ ou dans les amas. Une simple modélisation
en utilisant des modeles de synthese montre que, dans ces filtres, une population stel-
laire plus métallique correspond a des couleurs plus rouges. Pour isoler les elliptiques,
j’al recoupé les contraintes suivantes :

— Appartenir a la séquence des elliptiques définie sur le diagramme R-I.

— Appartenir a la séquence des elliptiques définie sur le diagramme B-R.
La Figure 6.4 illustre ces propos et permet de visualiser la séquence des elliptiques.
Remarquons que la séquence des elliptiques ainsi définie comporte un a priori : la
limite supérieure en magnitude que I’on impose. Pour la vérification de la photométrie,
on choisira une limite supérieure en magnitude volontairement faible (en valeur, de
l'ordre de 18.5 magnitude dans la bande R) afin d’étre le plus siir possible de ne
considérer que des galaxies elliptiques de I'amas.

Les modeéles de galaxies elliptiques : L’étude théorique repose sur les modeles
développés par Bruzual & Charlot ([19]) d’une part, et par Coleman, Wu & Weed-
man (CWW [22]) d’autre part. Il convient de comparer des choses comparables et
de choisir un modele dont les ingrédients sont comparables a ceux de I’échantillon
de galaxies considéré. Les modeles CWW sont plus adaptés a la comparaison avec
mon échantillon d’elliptiques car ces modeles sont des compilations empiriques qui
correspondent a l'observation de galaxies dans 1'Univers proche (z = 0). Il n’y a
pas d’ingrédient d’évolution, mais on peut raisonnablement considérer que 'effet de
I’évolution est négligeable entre z ~ 0.2 (redshift des elliptiques de I'amas) et z = 0.
Lors des comparaisons entre les couleurs des elliptiques de ’amas et celles dérivées
des modeles, c’est dans ce modele CWW qu’il faudra avoir le plus confiance. La
métallicité de ce modele est proche de celle du soleil ; afin d’étre cohérent, j’ai isolé
les galaxies elliptiques de 'amas les plus brillantes. C’est sur cet échantillon d’objets
(une cinquantaine), que je vais vérifier la calibration.

Résultats : Les clichés sont relativement profonds et on a passé plus de temps
de télescope a l'acquisition des photons qu’a l’acquisition d’étoiles standards. La
précision photométrique typique pour de tels clichés est de 'ordre de 0.1 magnitude
(0.05 magnitude dans le meilleur des cas). De ce fait, on calibre le point zéro (Cste)
des magnitudes (mag=Cste — 2.5 log(Flux)) avec une précision de cet ordre.

Par ailleurs, la précision méme dans la modélisation des couleurs a partir des modeles
ne dépasse pas 0.05 a 0.1 magnitude, ceci a cause de la dispersion intrinseque dans
les ”templates” (modeles) que 1'on utilise.

Finalement, si la différence des couleurs entre les modeles et les observations est
inférieure a 0.1 magnitude, on pourra considérer que la photométrie est correcte,
comme c’est le cas ici. La Figure 6.5 montre ainsi la cohérence entre les observations
et les modeles : les points de coordonnées (z41689 = 0.184,couleur) et en traits,
I’évolution de la couleur en fonction du redshift pour le modele CWW de galaxies
elliptiques.
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A1689, z=0.184 A1689, z=0.184
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F1G. 6.5 — Evolution des couleurs du modele d’elliptiques en fonction du redshift (ligne, modele
CWW), les points correspondent aux couleurs de I’échantillon d’elliptiques de ’amas A1689

6.3.2 Redshifts photométriques
HyperZ

A partir des magnitudes calculées dans plusieurs filtres, HyperZ [16] est un code
qui permet d’estimer des redshifts photométriques. HyperZ détermine le redshift le
plus probable d’une galaxie, étant donné ses magnitudes apparentes et un ensemble
de modeles spectraux de galaxies [19],[22]. A partir des magnitudes, HyperZ calcule
un flux observé qu’il compare au flux donné par les modeles de galaxies qu’il contient
(dépendants du redshift) et cherche & ajuster le mieux possible les flux par un x? : le
meilleur ajustement donnera le redshift le plus probable pour I’objet considéré.

Etude théorique

Etant donné les informations disponibles pour mon étude, a savoir les magnitudes

en trois couleurs (B-R-I), il faut évaluer la pertinence des redshifts photométriques
estimés par HyperZ. On va voir que certains domaines de redshifts sont inexplorables
avec de telles informations.
A partir des modeles de galaxies qu’il contient, HyperZ permet de simuler un cata-
logue de galaxies qui sera bruité en fonction de la magnitude des objets de fagon a
approcher la précision photométrique de nos données. Chaque galaxie est fixée a un
redshift donné (z,04) et comporte des magnitudes dans plusieurs filtres (3 dans le cas
de ma simulation). Le tirage en 2,04 est homogene, ce qui n’est pas réaliste mais utile
pour déterminer les intervalles de redshift ou I'on peut espérer des résultats fiables.
De plus, on assigne a chaque galaxie un type donné (spirale, elliptique, irréguliere). A
partir de ces catalogues, HyperZ déduit un redshift photométrique (zppot) : on peut
alors confronter Zphot & Zmod. La Figure 6.6 illustre la confiance que 'on peut avoir
dans les résultats émanant de HyperZ pour ’ensemble des filtres utilisés ici.

Quelles sont les bonnes et les mauvaises zones ?

Afin de parler de “bonnes” et de “mauvaises” zones, il convient de se donner un
critere qui permettra de quantifier cette notion. Remarquons que si certains intervalles
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z_phot,BRI

Fi1G. 6.6 — Comparaison entre zyoq et Zphot donné par HyperZ

de redshift sont qualifiés de “mauvais”, ce n’est pas en raison de l'efficacité de HyperZ,
mais du petit nombre de filtres utilisés (ici seulement 3). En suivant le critere donné
par Schneider & Rix [113], on considérera qu'une zone de redshift est “bonne” si les
points de cette zone vérifient le critere suivant :

0.5 < 2Pt <15 (6.5)
Zmod

L’observation de la Figure 6.6 permet de distinguer a 1’ceil différentes zones de red-
shift :

~ De z = 0a z = 0.6 : les points sont loin d’étre rassemblés le long de la
droite Zmod = Zphot, ce domaine est mauvais. 30% des objets satisfont le critere
précédent.

— De 2 =0.6 a z >~ 1 : les points sont regroupés le long de la droite zmoqa = Zphot;
les résultats de HyperZ sont dignes de confiance. 60% des objets satisfont le
critere.

— De z ~ 1 & z = 3.7 : la situation redevient mauvaise (& I'ceil), bien que 73%
des points satisfassent le critere, qui devient de moins en moins contraignant
au fur et a mesure que le redshift augmente.

— De 2 =3.7Ta z=>5: on peut a nouveau faire confiance a HyperZ (89%), mais
il est peu probable que 'on ait des objets détectés a un tel redshift.

Que se passe-t-il ?

On peut étre surpris par la Figure 6.6 et il est licite de s’interroger sur ’appa-
rition de telles zones de confiance. Pour les comprendre, il convient de s’intéresser
au fonctionnement de HyperZ. On dispose de trois filtres, chacun ayant une bande
passante A\ centrée sur une certaine longueur d’onde :
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Filtre | longueur d’'onde | A\
B 4500 A 533
R 6500 A 753
I 7500 A 1148

La signature spectrale utilisée par HyperZ pour faire coincider les magnitudes ob-
servées au modele se trouve vers 4000 A.

Considérons ’amas qui se trouve a un redshift voisin de z = 0.2. Sa lumiere sera
recue sur Terre a une longueur d’onde égale a :

)\obs = (1 + Z) X )‘émission (66)

Aobs = 1.2 x 4000 = 4800A (6.7)

Or, on n’a pas une couverture adéquate par des filtres corrects. Par conséquent,
HyperZ ne voit pas le signal correspondant a une galaxie de I’amas. Le probleme vient
de la pauvreté de I’échantillonnage de la distribution spectrale d’énergie des galaxies
autour de 4000 A, comme I'illustre la Figure 6.7 : on voit qu’il y a un “trou” entre
les filtres B et R, que la signature a 4000 A(redshiftée a 4800 A) est déja presque
en dehors du filtre B. Afin d’améliorer les contraintes, il aurait fallu bénéficier de
I'information photométrique dans le filtre V.

T(Lambda) / F(Lambda)

o
4000 5000 6000 7000 8000 9000

Lambda (A)

F1G. 6.7 — Couverture spectrale assurée par les filtres B, R et I et distribution spectrale d’énergie
pour une galaxie elliptique & z = 0.2 (traits pleins) et pour une galaxie irréguliere a z = 0.2
(pointillés)

On peut aussi se poser le probleme de la fagon suivante : Si une signature spec-
trale est émise & 4000 A, & partir de quel redshift je peux étre capable de la détecter
avec le filtre R?
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Cela revient a chercher z tel que :

6500
l+2>—~16=2~06 (6.8)

On retrouve la limite supérieure de la premiere zone : au-dela de z ~ 0.6, la configu-
ration des filtres disponibles peut permettre d’étudier la zone allant jusqu’a z ~ 1,
lorsque la signature spectrale recherchée par HyperZ arrive a la limite de perception
du filtre 1.

Distribution en redshift des objets dans le champ

L’étude théorique exposée plus haut est valable pour des objets distribués en
redshift de fagon uniforme entre 0 et 5. La situation est a convoluer par la distribution
en redshift des galaxies.

On peut estimer le redshift moyen de la population d’arriere-plan en comparant
la distribution en magnitude des objets d’arriere-plan de notre échantillon a celle du
HDF, dont les objets sont munis de redshifts spectroscopiques ou photométriques,
mais cette fois calculés avec une couverture spectrale correcte. Celle-ci varie entre
2=0.9 et z=1.0 (Bardeau et al., 2004 [6]).

La Figure 6.8 (graphe de gauche) représente la distribution en magnitude I pour
le catalogue complet de A1763 et pour le catalogue constitué des objets dotés de
parametres de formes “sturs”, c’est a dire tels que les erreurs sur la mesure des com-
posantes de l'ellipticité el et e2 soient inférieures a 0.1. On voit que la magnitude
limite pour le catalogue nettoyé est égale a environ 24. Un tel catalogue est donc
comparable a celui du “VIMOS VLT Deep Survey” ([69]) pour lequel on dispose
de la distribution en redshift pour un échantillon de galaxies dont la magnitude I
est inférieure & 24 (Figure 6.8, graphe de droite). Cette distribution s’arréte autour
de z = 2, mais on peut dire que la plupart des objets se trouvent a un redshift
inférieur & 1.4 (5% de contamination au-dela de z = 1.4). Etant donné qu’'une telle
magnitude limite est comparable a celle que I’'on a dans nos catalogues d’objets, on
peut considérer que la grosse majorité de nos objets (95%) se trouvent a un redshift
inférieur a 1.4. Par conséquent la Figure 6.6 est a considérer entre z = 0 et z = 1.4.

6.3.3 Approche Bayésienne du probleme

On s’est rendu compte qu’il est difficile d’estimer un redshift photométrique a
partir de trois filtres. Il est néanmoins possible d’améliorer la situation en introduisant
un a priori dans notre étude.

Idée générale

On va rajouter une information a priori concernant la galaxie étudiée. La méthode
utilisée suit celle développée par Benitez [8]. Considérons que I'on dispose d’un en-
semble d’informations concernant chaque galaxie : D = (C,m), ou C constitue l'in-
formation en couleur et m une information en magnitude.

HyperZ nous donne une distribution de probabilité : P(C|z), i.e. la probabilité d’ob-
server les couleurs C' étant donné un objet a un redshift z. Cette quantité ne tient
pas compte de la fonction de luminosité des galaxies. L’approche Bayésienne consiste
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F1G. 6.8 — Gauche : distribution en magnitude I des objets de A1763 : catalogue complet (ligne
solide) et catalogue constitué des objets dotés de parametres de formes “sirs” (ligne en tirets).
Droite : distribution en redshift du “emphVIMOS VLT Deep Survey” pour un échantillon de galaxies
dont la magnitude I est inférieure a 24

a rajouter une information pertinente qui n’est pas inclue dans C'. Dans notre cas,
on va considérer la distribution suivante : P(z|m) qui est la probabilité d’observer un
objet a un redshift z étant donné sa magnitude m ; il s’agit d’une contrainte imposée
par la fonction de luminosité des galaxies. On estimera alors la probabilité d’observer
une galaxie a z étant données les informations D :

P(z|m) * P(C|z)

P(z|C,m) = PO

(6.9)

ot P(C) est une constante de normalisation. Le redshift le plus probable pour 'objet
considéré sera celui qui maximise la distribution de probabilité Bayésienne P(z|C, m).
Autrement dit, la méthode Bayésienne permet de vérifier si le redshift photométrique
estimé par HyperZ est plausible dans le sens ou il n’est pas en contradiction avec
d’autres informations (ici la fonction de luminosité des galaxies) que 'on se donne a
priori et dans lesquelles on a confiance. Dans le cas de la fonction de luminosité, elle
a été obtenue au préalable dans un grand nombre de champs différents pour lesquels
on retrouve toujours une forme fonctionnelle similaire.

Importance du type spectral

On peut décomposer 'équation précédente (marginalisation Bayésienne) en ou-
bliant la constante de normalisation P(C') :

P(z|C,m) = ) P(z,TIm)P(C|z,T) (6.10)

= Y P(|T,m)P(C]z, T) (6.11)
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P(C|z,T) constitue la distribution de probabilité estimée par HyperZ, étant donné
un type spectral 7. La distribution P(2|T, m) a la forme suivante (Figure 6.9) :

P(2|T, m) = 2™ exp — Lmtz(m)] : (6.12)

Fi1G. 6.9 — Distributions de probabilité d’observer une galaxie & un redshift z étant donné sa
magnitude m et son type T, d’apres la fonction de luminosité. De haut en bas et de gauche a
droite : pour les spirales, les elliptiques et les irrégulieres. En traits pleins pour une magnitude I de
24, en pointillés pour une magnitude I plus faible (I=19)

Résultats

Revenons sur la Figure 6.6 qui permet de tester ’amélioration apportée a Hy-
perZ par la méthode Bayésienne. Pour le catalogue d’objets simulés qui m’a permis
d’obtenir cette Figure, j'ai appliqué la méthode Bayésienne afin de remplacer zpnet
par Zpayésien €t voir comment évoluent les zones définies en 3.2.1. Les résultats sont
présentés sur la Figure 6.10.

Considérant le méme découpage en “bonnes” et “mauvaises” zones qu’a la section
3.2.1,on a:

— De 2z =04 z = 0.6, 40% des objets satisfont le critere défini par Schneider &

Rix

— Dez=0.64az=1,98% des objets le satisfont

— Pour les deux dernieres zones, environ 30% des objets sont en accord

La méthode Bayésienne permet donc d’améliorer la situation de fagon significative
la ou HyperZ est digne de confiance.

Regardons désormais ce que nous donne l'application de cette méthode sur un
échantillon spectroscopique d’objets du champ de A1689.
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Zbayesien

F1G. 6.10 — Comparaison entre zmod €t zBayésien- Les lignes en tiret représentent les bornes de

validité du critére de Schneider & Rix

Zmodel
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6.3.4 Illustration de la méthode des Redshifts Photométriques
Bayésiens sur un échantillon spectroscopique

On dispose de 277 objets du cliché de A1689 munis de redshifts spectroscopiques
et sur lesquels on va tester la méthode des redshifts photométriques Bayésiens. Ces
informations spectroscopiques proviennent du travail de stage de Johan Richard a
I’Observatoire Midi-Pyrénées. Dans un premier temps, on va étudier I'’ensemble de
cet échantillon, puis on illustrera la méthode sur des objets en particuliers.

Sur I’échantillon complet

Disposant de redshifts spectroscopiques et ayant déduit des redshifts photométriques
d’une part et photométriques Bayésiens d’autre part, on peut confronter z,n.; et
Zbayésien & Zspec- Les Figures suivantes illustrent les résultats : I'utilisation d’un red-
shift purement photométrique est moins pertinent qu’utiliser des redshifts Bayésiens.
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F1G. 6.11 — Distributions en redshift des 277 galaxies du champ de A1689 : en ordonnée, on a un
nombre de galaxies, et en abscisse, le redshift spectroscopique (gauche), photométrique (milieu) et
Bayésien (droite). La plupart des objets sont des elliptiques de I’amas situés a z ~ 0.2

redshift spectrosconiaue redshift spectrosconiaue

F1G. 6.12 — Gauche : différences entre le redshift photométrigue et le redshift spectroscopique. A
droite : différences entre le redshift Bayésien et le redshift spectroscopique
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Illustration de la méthode sur des objets de 1’échantillon

Pour deux objets elliptiques de ’amas A1689 : On illustre cette méthode
sur deux objets elliptiques de 1’échantillon situés a z=0.17. Les Figures 6.13 et 6.14
donnent les résultats : de haut en bas, on a la distribution de probabilité pour le
redshift photométrique, donnée par HyperZ ; la distribution a priori introduite plus
haut P(z|T,m), c’est a dire la probabilité d’observer un objet a un redshift z étant
donné sa magnitude m et son type T'; et la distribution de probabilité pour le redshift
Bayésien qui combine les deux distributions précédentes.

Z 3.1

phot =

Pphot(z)

(elliptical template)

Prior probability

Pboyes'\en(z>

Zypyes =035 Zypor=31

FiGg. 6.13 — Galaxie elliptique & z=0.176 : distribution de probabilité pour le redshift pho-
tométrique, distribution & priori et distribution de probabilité Bayésienne (de haut en bas)

Pour I’ensemble des elliptiques : On a vu lors de I’étude théorique qu’avec trois
filtres B,R,I, il n’est pas possible de contraindre correctement le redshift des objets
de 'amas situés a z ~ 0.2. La Figure 6.15 montre la distribution en redshifts pho-
tométriques Bayésiens pour les objets repérés comme elliptiques dans un diagramme
couleur-magnitude. Celle-ci est centrée sur 0.4 alors que les objets sont effectivement
a z = 0.2. La Figure 6.10 illustre aussi ce comportement : étant donnés les filtres
utilisés, les objets situés a z = 0.2 sont estimés a un plus grand redshift.

Pour un objet d’arriere-plan & z=0.962 : Etant donné que ’on ignore le type
spectral de cette galaxie, on calcule des distributions de probabilité correspondant a
chaque type (Figure 6.16).
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FiG. 6.14 — Galaxie elliptique & z=0.175 : distribution de probabilité pour le redshift pho-
tométrique, distribution & priori et distribution de probabilité Bayésienne (de haut en bas)
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F1G. 6.15 — Distribution en redshift photométrique Bayésien estimé pour des galaxies repérées
comme elliptiques dans un diagramme couleur-magnitude. En abscisse le redshift, en ordonnée le
nombre d’objet

6.3.5 Quel redshift assigner aux galaxies ?

Les elliptiques de ’amas repérées comme elliptiques dans un diagramme couleur-
magnitude ont un redshift fixé a celui de I’amas étudié. Pour les galaxies d’arriere-plan
(i.e. les objets tels que zpgyesien >0.2), on leur assigne le redshift dérivé de 'étude ci-
dessus. La Figure 6.17 montre la distribution en redshift finale du catalogue provenant
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F1G. 6.16 — Galaxie & z=0.962 : ligne solide :
tométrique ; pointillés : distribution & priori pour chaque famille de modeles utilisée. En bas :

elliptical template

spiral template

irregular template

7,,,.=0962

tribution de probabilité bayésienne

distribution de probabilité pour le redshift pho-

dis-

du cliché de A1763. On retrouve un pic au redshift de 'amas, et les objets d’arriere-

plan présentent une distribution cohérente avec la profondeur de 1’échantillon.
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FiG. 6.17 — Distribution en redshift du catalogue final de A1763. En abscisse, le redshift, en

ordonnées, le nombre d’objets
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6.3.6 Isoler les objets d’arriere-plan
Motivations

L’analyse weak-lensing de I’échantillon d’amas menée par Sébastien Bardeau [5]
repose sur une pré-sélection des galaxies d’arriere-plan : toute contamination par des
objets d’avant-plan n’ayant pas participé au lensing est a éviter car cela contamine le
signal recherché. Cette pré-sélection a tout d’abord reposé sur des coupures brutales
en magnitude. La motivation du travail présenté dans cette section est d’apporter un
critére plus robuste pour effectuer la dichotomie avant-plan/arriere-plan. Un objet
sera considéré d’arriere-plan si son redshift est supérieur a 0.3. On commencera par
exposer la méthode puis on montrera les résultats que cette étude permet dans une
analyse weak-lensing, notamment les différences dans le signal de shear par rapport
a une coupure en magnitude. L’étude suivante repose sur les 277 objets du champ de
A1689 pour lesquels on dispose d’un redshift spectroscopique.

Stratégie adoptée

On cherche un critere pour isoler les objets d’arriere-plan. On calcule pour cela
la quantité :

1 [t
Xz = N/ Pbayésien(zl)dzl (613)

avec N = f Phayesien (2')d7" facteur de normalisation. Cette quantité nous renseigne
sur la fraction de la distribution de probabilité se trouvant au-dela d’un redshift égal

z . En pratique, la borne supérieure de cette intégrale sera égale a 5. On va tester
cette contrainte sur les objets spectroscopiques.

Résultat : En fonction de la valeur de z, la contamination des objets d’arriere-plan
par des objets d’avant-plan va étre plus ou moins grande, le minimum de contami-
nation étant obtenu pour z=0.4. Imposer x4 > 60% nous assure que les objets sont
effectivement d’arriere-plan (la contamination éventuelle par des objets d’avant-plan
étant négligeable). Par contre, imposer ceci nous fait perdre 45 % des objets effective-
ment d’arriere-plan. L’examen de la Figure 6.18 permet de comprendre ce résultat :
Parmi les objets d’avant-plan (4 gauche de la ligne verticale), quasiment tous se si-
tuent en bas de la ligne horizontale qui représente la région ou la probabilité calculée
est égale a 60% ; la contamination par des objets d’avant-plan est négligeable (9 ob-
jets avec une proba supérieure a 60% contre 230 objets en bas, soit une contamination
égale & 4%). En ce qui concerne les objets d’arriére-plan, on va en perdre environ 45
% (20 objets contre 18).
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F1G. 6.18 — x. calculée pour z = 0.4. En ordonnées, on a la valeure de xo.4 pour chaque objet de
I’échantillon spectroscopique, dont le redshift est porté en abscisse

6.3.7 Vérification de la validité des redshifts photométriques
bayésiens

Sur le signal weak-lensing

La Figure 6.19 montre la différence dans le signal weak-lensing retrouvé : en
noir, on voit le signal de shear trouvé en considérant comme d’arriere-plan I’ensemble
des objets ayant une magnitude supérieure a un seuil correspondant a la magnitude
de complétude plus 1. En gris intermédiaire, on a représenté le signal obtenu en ne
considérant que des objets repérés comme d’arriere-plan par la méthode exposée plus
haut. Le signal gris clair est obtenu en ne considérant que des objets pour lesquels le
redshift photométrique Bayésien estimé est supérieur a 0.8. Le signal noir est obtenu
avec 30000 objets, alors que le signal gris intermédiaire est obtenu avec 8000 objets.
Malgré la différence de statistique, le signal gris intermédiaire est plus important
que le signal noir, attestant d’une contamination par des objets qui ne sont pas
effectivement d’arriere-plan.

Il existe aussi une autre facon de tester la validité des redhifts photométriques
Bayésiens. Ne considérant que les objets identifiés comme d’arriere-plan par la méthode
exposée plus haut, on va former des sous-catalogues correspondant a des tranches de
redshifts. Le shear étant proportionnel a la distance Lentille-Source, le catalogue cor-
respondant a la premiere tranche de redshift doit donner un signal de shear plus
faible que le catalogue correspondant a la derniere tranche de redshift, a condition
que l'estimation des redshifts soit réaliste. L’examen de la Figure 6.20 montre en effet
ce phénomene.
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Fi1aG. 6.19 — Lignes solides : déformations tangentielles (shear) estimées avec I’ancien critere de
sélection des objets d’arriere-plan (en noir). En gris intermédiaire, les objets sont sélectionnés par
la méthode exposée ici. En gris clair, en ne considérant que des objets pour lesquels zpqyésien > 0.8.
Les lignes en batonnets correspondent aux déformations radiales. L’axe des abscisses représente
la distance au centre de 'amas de galaxies, en arcsecondes, et 'axe des ordonnées correspond &
I’estimation des déformations
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Fi1G. 6.20 — Shears estimés pour des catalogues correspondant & des tranches croissantes en
Zbayésien- Plus le redshift moyen est grand, plus on s’attend & ce que le shear soit important, ce
qui est observé sur cette Figure

Comparaison au survey DEEP2

Une autre fagon de vérifier la validité de I'estimation de redshift est de la comparer
a celle du DEEP2 galaxy redshift survey [2] : les auteurs donnent une simple coupure
en couleur qui est sensé sélectionner les galaxies pour lesquelles z > 0.7, a savoir : B-R
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< 2.35 (R-I) - 0.45; R-I > 1.15 ou B-R < 0.5. La Figure 6.21 montre ot se trouvent
les couleurs des objets pour lesquels on a estimé zpayésien > 0.7 €t 2payesien >0.7 par
rapport a cette coupure. On voit que 'accord est bon.

FiG. 6.21 — Diagramme couleur-couleur des objets de A1763. Les points représentent les objets
pour lesquels on a estimé un redshift inférieur & 0.7, et les croix représentent les objets pour lesquels
on a estimé un redshift supérieur a 0.7. Comparaison avec la coupure en couleur proposée dans le
survey DEEP2 qui permet de sélectionner les objets dotés d’un redshift supérieur ou inférieur & 0.7

6.3.8 Catalogues finaux

Récapitulons les différents criteres employés pour la réalisation des catalogues
sur lesquels on va travailler. On va considérer les objets avec les caractéristiques
suivantes :

— Objets détectés en trois couleurs, avec des informations photométriques en B,

R et L

— Leurs parametres de formes sont mesurés sur 'image R, avec des erreurs es-
timées sur e; et e, inférieures a 0.1.

— Les galaxies repérées comme elliptiques auront un redshift égal a celui de I'amas.
Pour la population d’arriere-plan, on utilisera une estimation du redshift pho-
tométrique Bayésien.

La Figure 6.22 montre la vérification de la calibration photométrique. Les amas
sont rangés par redshift croissant : A2218, A1689, A383, A68, A209, A963, A1763,
A2219, A267, A2390, A1835.

La Figure 6.23 montre la distribution en redshift pour chaque catalogue.
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Verification de la calibration photometrique

CHAPITRE 6. APPLICATION A UN ECHANTILLON D’AMAS : CATALOGUES
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F1G. 6.22 — Vérification de la calibration photométrique : comparaison des couleurs des galaxies
elliptiques les plus brillantes de chaque amas avec des modeles CWW. Les amas sont rangés par
redshifts croissants
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Fi1G. 6.23 — Distribution en redshift pour chaque catalogue. Les amas sont rangés par redshifts
croissants : A2218, A1689, A383, A68, A209, A963, A1763, A2219, A267, A2390, A1835.
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Chapitre 7

Application a un échantillon d’amas :
Résultats
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7.1 Présentation

7.1.1 Les amas

Commencons par présenter les amas du projet individuellement. Davantage de
détails sont disponibles dans la these de Oliver Czoske ([25]). On résumera ces in-
formations dans un tableau. Ces amas sont étudiés par Sébastien Bardeau dans le
cadre de son travail de these ([5]) : une analyse weak lensing est entreprise afin
d’étudier leur profils de masse (voir Section 2.6, on présente un profil de shear obtenu
sur A1689, ou encore Bardeau et al., 2004 [6]). Smith et al., 2004 [119] ont réalisé
la modélisation de ces mémes amas en utilisant les effets de strong lensing et une
comparaison avec les données X. Dans le cadre de ce projet, un certain nombre de
redshifts spectroscopiques ont été mesurés par Oliver Czoske ([27], [26]).

Abell 68 : Cet amas n’a pas été étudié auparavant. Dans le cadre de notre projet
([27]), 11 redshifts de galaxies ont été mesurés, donnant un redshift moyen z=0.2513+0.0010
et une dispersion de vitesses 0=808 km/s (formel, le nombre de redshifts est trop
faible pour permettre de calculer une dispersion de vitesses fiable). Abell 68 est do-
miné par une galaxie cD, avec un second groupe formé par cinq galaxies brillantes au
nord-ouest. Plusieurs arclets bleus sont visibles, notamment un triple arc a l'est de

la cD.

Abell 209 : Cet amas est dominé par une galaxie cD. Le redshift moyen est z=0.21.

Abell 267 : 1l est lui aussi dominé par une galaxie cD. Des spectres ont été obtenus
([27]) pour 151 objets a une distance ~ 300" de la ¢D, dont 74 appartiennent a I’amas.
Le redshift moyen est z=0.2269+0.0006 et la dispersion de vitesses est 0=(1125+95)
km/s.

Abell 383 : Dominé par une galaxie cD presque circulaire, il présente un systeme
complexe d’arcs géants et d’arclets, qui ont été utilisés par Smith et al., 2001 [118]
afin de reconstruire la distribution centrale de masse dans cet amas. Cinq systemes
d’images multiples ont été identifiés, dont deux arcs radiaux. Le rapport des positions
angulaires des images radiales et tangentielles de la méme source pose une forte
contrainte sur la pente du profil de masse au rayon de 'arc radial : la pente est de
-1.5 au rayon de l’arc intérieur et de -1.3 au rayon de I'arc extérieur; le profil devient
plus raide au centre de I'amas. Cet exces de masse est attribué a la présence de
baryons dans la galaxie centrale.

41 redshifts de galaxies appartenant a l’amas ont été obtenus ([27]). Le redshift
moyen est z=0.1896+0.0007 et la dispersion de vitesses est 0=11671]3% km/s. La
distribution des redshifts ne donnent pas d’indication de sous-structure dans cet amas.

Abell 963 : Dominé par une galaxie cD, il présente deux arcs géants au nord et au
sud de la ¢D, connus auparavant. Des redshifts ont été obtenus pour 70 galaxies ([27]),
avec un redshift moyen z=0.204140.0008 et une dispersion de vitesses o=1412"§)°
km/s.
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Abell 1689 : C’est un amas qui a été beaucoup étudié et qui continue a I’étre. Il
est extremement lumineux et riche en galaxies, mais ne contient pas de galaxie cD.
A 1 arcminute au nord-est du groupe de galaxies centrales, on trouve un deuxieme
groupe de galaxies brillantes. Cet amas regroupe en son centre de nombreux arcs et
images multiples de sources d’arriere-plan. 211 redshifts sont disponibles, menant a un
redshift moyen z=0.185313000¢. La dispersion de vitesses quant a elle est 0=1976"35
km/s. Une récente étude basée sur les données XMM montre que cet amas est proba-
blement allongé le long de la ligne de visée (Anderson & Madejsky, 2004 [3]). Le test
de Dressler-Shectman, qui permet de chercher des sous-structures dans la distribu-
tion spatiale/redshift, montre un groupe nettement distinct au nord-est du centre de
I’amas. Abell 1689 est un amas complexe et non-relaxé. Récemment, Oliver Czoske
(Czoske, 2004 [26]) a mesuré des redshifts pour 525 membres de I'amas a I'aide de
Iinstrument VIMOS.

Abell 1763 : Il contient une galaxie cD en son centre ainsi que des chaines de
galaxies qui partent dans au moins trois directions. Des redshifts pour 122 galaxies
appartenant a I’amas ont été mesurés dans le cadre de ce projet ([27]), avec un redshift
moyen z=0.2307+0.0007. La dispersion de vitesses vaut 0=1528"2% km/s. Le test de
Dressler-Shectman révele des groupes de galaxies distincts a I'Est et a 1’Ouest du
centre de I’amas ; le test global indique la présence de sous-structures a un niveau de
confiance élevé.

Abell 1835 : 1l est dominé par une galaxie elliptique géante. L'image HST révele
un nombre d’arcs gravitationnels longs et minces. Dans le cadre du projet, des red-
shifts ont été obtenus pour 153 galaxies dans l’amas ([27]), le redhift moyen étant
2=0.2505"0 000a. La dispersion de vitesses est 0=154912" km/s. La distribution des
redshifts présente une queue vers les grands redshifts, et le test de Dressler-Shectman
indique la présence d’un groupe de galaxies distinct au nord-ouest du centre de ’amas.
Remarquons qu’Abell 1835 est ’amas le plus lumineux de ’échantillon. Récemment,
Oliver Czoske (Czoske, 2004 [26]) a mesuré des redshifts pour 630 membres de "amas
a l'aide de VIMOS.

Abell 2218 : C’est un amas bien connu grace a l'impressionant systeme d’arcs
et d’arclets que I'on observe en son centre. La distribution de masse dans cet amas
est bimodale, les deux centres de masse étant séparés de 1°.5. 50 redshifts y sont
disponibles, autour de z=0.171 , et la dispersion de vitesses est c=1370 km/s.

Abell 2219 : Il contient une galaxie cD ainsi qu'une deuxieme galaxie brillante
a une distance de 1 arcminute. On est sensible a un certain nombre d’arcs gravi-
tationnels, notamment un arc étroit entre les deux galaxies dominantes. Des red-
shifts pour 90 galaxies de I’amas sont disponibles ([27]), avec un redshift moyen
7=0.2244+0.0006. La dispersion de vitesses est c=1398"1® km/s. Le test de Dressler-
Shectman indique la présence de sous-structures, notamment un groupe distinct de
galaxies au nord-ouest de la galaxie cD.
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Abell 2390 : Lui aussi est dominé par une galaxie cD et présente plusieurs arcs en
son centre. 225 redshifts sont disponibles dans la littérature (Leborgne et al., 1991
[68] en ont mesuré 72), autour de z=0.23. La dispersion de vitesses est c=1686 km//s.
En 1996, Abraham et al. [1] ont étudié 1’évolution de la population galactique dans
I’amas A2390. Ils trouvent que cette population est majoritairement constituée de
galaxies elliptiques et SO dans la région centrale de 'amas (jusqu’'a 0.4 h=* Mpc du
centre de 1’amas), et qu’elle évolue vers une population de galaxies spirales dans les
régions plus périphériques de amas (1 a4 3 h=' Mpc).

La Figure 7.1 montre une image de I'amas A1763, une carte de shear et un
profil de shear pour cet amas, déduits d’une analyse weak shear menée par Sébastien
Bardeau ([5]). A partir de ce profil de shear, Sébastien Bardeau est capable d’estimer
les parameétres d’'un modele décrivant I'amas de galaxies (les grandes lignes de la
méthode sont exposées dans la section 2.6). C’est ce modele que je vais utiliser pour
décrire la composante de amas utilisée dans I'analyse galazy-galazy lensing (Section
5.2.5).

TAB. 7.1 — Propriétés physiques de I’échantillon. Les redshifts et les luminosités X viennent des
catalogues XBACs [32] et BCS [33]. Les températures de la colonne 6 viennent des mémes cata-
logues et sont estimés a partir de la relation Lx/Tx (sauf A2218). Les températures de la colonne 7
correspondent aux nouvelles mesures de température ASCA tiré de Ota, 2001 [101].

Amas RA Dec z Ly Txese  Txoasca
(J2000) (J2000) 1044 h=2ergs™! keV keV
A 68 00"37M0685  +090924”3  0.2546 3.72 10.0  6.93%99
A 209 01"31™5255 —13364074 0.2060 3.44 9.6 —
A 267 01'52m4197 401002578 0.2300 3.43 9.7 551404
A 383 02"48™0339 —033145"2 0.1871 2.01 75 —
A 773 09M17M5631 451432078 0.2170 3.27 9.4 8.07+070
A 963  10M17™0364 +390249"8 0.2060 2.61 8.6 6.83702!
A 1689  13"11™3006 —012028"2 0.1840 518 10.8  9.31%03
A1763  13"35™2008 44100041 0.2279 3.73 100 811708
A 1835  14"01m0208 402524274 0.2528 9.63 148 7.42%04)
A 2218  16"35™5152 +66121572 0.1710 2.33 6.7 T7.63%0%8
A 2219 16"40™1986 +46424174 0.2281 510 114  9.22707
A 2390 21'53m3686 417414372 0.2329 5.36 11.6  9.21+137

Une récente étude (Smith et al., 2004 [119]) étudie une dizaine d’amas de galaxies
dont neufs sont présents dans notre échantillon. Cette étude s’appuie sur des données
HST sur lesquelles apparaissent de nombreux arcs gravitationnels (une trentaine).
En combinant ces informations avec des cartes de shears provenant de I’analyse de
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I'orientation des objets d’arriere-plan, ils parviennent a modéliser la distribution de
masse dans le coeur des amas (R<500 kpc). Un aspect intéressant de cette étude
est l'utilisation de données complémentaires en X du télescope Chandra : cela leur
permet de développer un critere pour classifier les amas comme relaxés ou non, prin-
cipalement en analysant les distributions spatiales de masse déduites du lensing et en
comparant ces informations avec les données X : un amas est considéré comme relaxé
lorsque la grande partie de sa masse est contenue dans sa partie centrale (R<500 kpc),
et que sa morphologie X est circulaire, ou bien elliptique. Sur ces 10 amas étudiés par
Smith et al., (304+20)% de ces amas forment un sous échantillon d’amas relaxés, alors
que (70+20)% de ces amas semblent non relaxés. Le tableau 7.2 résume quelques
résultats sur les amas du projet : I'état relaxé ou non relaxé, ainsi que la présence
d’images multiples, que celles-ci soit confirmées spectroscopiquement (CO) ou seule-
ment candidates (CA). Enfin, on inclut dans ce tableau la masse totale estimée a
partir de ’analyse strong lensing, calculée dans un rayon de 500 kpc.

Amas | images multiples état Mo (101Mg)
A68 CcO non relaxé 4.440.1
A209 CA non relaxé 1.6£0.5
A267 CA non relaxé 2.6+0.4
A383 CO relaxé 3.6+0.1
AT73 CA non relaxé 5.1+£1.2
A963 CcO relaxé 3.3+0.2
A1689 CcO non relaxé 5.6+0.1
A1763 CA non relaxé 2.1£0.8
A1835 CA relaxé 5.8+1.1
A2218 CO non relaxé 5.6+0.1
A2219 CA non relaxé 3.440.1
A2390 - -

TAB. 7.2 — Présence d’images multiples au sein des amas du projet (CA pour candidate et CO
pour confirmée spectroscopiquement), état dynamique de ces amas, relaxés ou non, et masse totale
déduite du strong lensing, calculée dans un rayon de 500kpc

7.1.2 Le signal

Une fois les catalogues d’objets mis en place de la facon exposée au Chapitre
6, il reste a leur appliquer la méthode de maximum de vraisemblance présentée au
Chapitre 5 afin de mesurer le signal galazy-galary lensing. On utilisera les profils
PIEMD, NFW et PL pour ajuster les données, en se placant respectivement dans les
plans (09, 7cut), (0s,75) et (0o, @), puis on se placera dans le plan (Myper, Raper). Par
simplicité, on se limitera souvent aux résultats obtenus a I'aide du profil PIEMD.

Dans le plan (og, reu), on trouve un signal statistiquement valable (c’est a dire
> 1o) pour 5 amas sur les 11 amas dont on dispose, il s’agit des amas A2218, A383,
A2390, A1763 et A1835. L’amas A1689 présente une détection mais pas assez forte
statistiquement (c’est a dire < 10). Pour cet amas, on sera capable uniquement de
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poser une borne supérieure sur la masse calculée dans une ouverture. Les amas A68,
A209, A963, A267 et A2219 quand a eux ne présentent pas de signal : la fonction de
vraisemblance ne présente pas de maximum.

La meilleure détection est celle obtenue pour I'amas A1763, et on commen-
cera donc par présenter les résultats obtenus sur A1763, dans les plans (og, reyw)
et (Maper, Raper) avec un profil PIEMD, puis dans les plans (o, 75) et (0p, @) munis
des profils NFW et PL. On considérera aussi pour cet amas des sous-catalogues cor-
respondant a des parties de 'image de densités moyennes différentes afin de voir si les
données nous permettent d’étudier 'influence de I'environnement local sur le signal
galaxy-galazy lensing et par conséquent sur les propriétés des galaxies.

Ensuite, on s’intéressera aux détections obtenues sur les autres amas, avec le
profil PIEMD, & la fois dans les plans (0o, 7cut) €t (Maper, Raper), Puis a l'aide des
profils NFW et PL. On résumera I’ensemble des résultats dans un tableau. Enfin, on
regroupera les résultats provenant des 5 amas pour lesquels on dispose d’un signal
significatif. Finalement, on comparera nos résultats avec d’autres études de galaxies
d’amas, et on les discutera.

Les résultats concernent une galaxie typique, de luminosité L*. Une galaxie de
luminosité L est reliée a la luminosité L* par les relations d’échelles présentées a
la section 5.2.2. Dans chaque Figure présentant des contours de vraisemblance, ils
représentent des contraintes a 1,2 et 30.

La magnitude * absolue est estimée a -20.6 (Loveday, 2003 [74]) dans 'Univers
local (z = 0). Pour une galaxie elliptique située a z = 0.2, cette magnitude absolue
correpond & une magnitude apparente égale & 19.6 (dans la bande R). Cette valeur
correspondra & la magnitude * par rapport a laquelle on mettra a I’échelle les résultats.

Pour les rapports M/L, on utilise la masse totale du halo calculée avec un profil
PIEMD, et la luminosité est évaluée dans la bande R.

7.1.3 Tests

Pour s’assurer de la validité du signal que 'on attribue au galazy-galazy lensing,
on a transformé les catalogues de différentes fagons, chacune menant a une situation
non physique (voir section 3.1.2), c¢’est a dire ou le catalogue n’est plus sensé contenir
de signal galazry-galaxy lensing. Les différents tests ont été menés :

— donner des orientations aléatoires aux galaxies d’arriere-plan

— donner des positions aléatoires aux galaxies d’arriere-plan

— donner des positions aléatoires aux galaxies d’avant-plan

Pour chacune des situations décrites ci-dessus, la fonction de vraisemblance ne
présente pas de maximum.

7.2 Etude de A1763

Le catalogue complet contient 9858 galaxies, 2212 d’avant-plan et 7646 galaxies
d’arriere-plan. La Figure 7.1 illustre la procédure de weak lensing permettant d’étudier
I’amas de galaxies. On y voit I'image complete provenant de la caméra CFH12k, un
zoom de cette image dans la partie centrale (5x5 arcmin? autour du centre de 'amas).
On inclut aussi dans cette illustration une carte de shear, dans laquelle chaque baton-
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net est une estimation du cisaillement local ; il correspond a la moyenne des ellipticités
des galaxies d’arriere-plan dans une petite région du ciel (80x80 arcsec?, soit, environ
20 a 30 galaxies par boite) ; 'étoile correspond au centre visuel de 'amas, le premier
cercle a un rayon de 200” (limite du régime de strong lensing), le deuxieme et le
troisieme cercle sont dotés d’un rayon égal a 700” et 1200”. Finalement, on présente
le profil de shear correspondant. A partir de ce profil de shear, Sébastien Bardeau
est capable d’estimer les parameétres d’un modele décrivant I'amas de galaxies (voir
Section 2.6). C’est ce modele que je vais utiliser pour décrire la composante de 'amas
utilisée dans l'analyse galazy-galazy lensing (voir Section 5.2.5). Ces Figures ont été
réalisées par Sébastien Bardeau et concernent I’amas A1763. Les mémes Figures pour
chacun des amas étudiés sont disponibles dans la these de Sébastien Bardeau ([5]).
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F1a. 7.1 — Haut a gauche : image du cliché de A1763, dans la bande R : le Nord est en haut,
I’Est a droite. Les contours représentent la reconstruction de masse déduite du logiciel LensEnt2
(Marshall et al., 2003 [77]). Haut & droite : zoom de cette image dans la partie centrale de I’amas
(5x5 arcmin® autour du centre de ’amas). Bas & gauche : carte de shear correspondant au cliché
complet : chaque batonnet correspond & la moyenne des ellipticités des galaxies d’arriere-plan dans
une petite région du ciel. Les cercles ont un rayon égaux a 200”, 700” et 1200”. Bas a droite : profil
de shear correspondant : en gris, déformations radiales, en noir, déformations tangentielles (voir
Section 2.6).
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7.2.1 Dans le plan (o, 7cut)

La Figure 7.2 présente la détection obtenue pour le catalogue entier correspon-
dant au champ de A1763 dans le plan (og, rey) pour un profil PIEMD (gauche).
Le graphe de droite correspond au cas ou I'on n’inclut pas la composante de ’amas
dans 'analyse. Les lignes en pointillés correspondent aux isocontours de masse cal-
culée dans une ouverture de 100 kpc. La composante de ’amas est la suivante : profil
PIEMD, 0¢=1000 km/s, 7.,;=1000 kpc et r.,.=70 kpc. Elle provient de 'analyse
weak shear menée par Sébastien Bardeau sur le cliché de A1763. La dispersion de
vitesses déduite quand on omet la composante de 'amas est légerement plus grande
comme on pouvait s’y attendre : en raison de I'absence de la composante de 'amas,
'analyse va porter plus de masse dans les galaxies. La différence en oy (environ 20
km/s) se traduit par une différence de masse projetée dans une ouverture de 100
kpc égale & 5 10190, pour un halo galactique. Dans la suite, les résultats présentés
tiennent compte de la présence de la composante de ’amas.

ag (km/s)

300

250

200

150

100

aper

12
=0.1, 0.3, 0.5 (10" M)

oy (km/s)

300

250

200

150

100

12
M,._,=0.1, 0.35, 0.5 (10"% M)

=

aper

50
T
50

It (kpe) Teut (kpe)

F1a. 7.2 — Résultats de 'analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (og, 7ey), modele
PIEMD, R,,,. de lordre d’une centaine d’arcsecondes, pour le champ de A1763. Les contours
représentent des contraintes & 1,2 et 3o et les lignes en pointillés correspondent aux isocontours de
masse calculée dans une ouverture de 100 kpc. Gauche : 'amas est décrit par une grosse lentille
(voir texte). Droite : on omet la présence de la composante de I’amas dans 'analyse

7.2.2 Dans le plan (Muper, Raper)

La Figure 7.3 présente la détection obtenue pour le catalogue entier correspondant
au champ de A1763, dans le plan (Myper, Raper), en utilisant un profil PIEMD. On
trouve une masse de l'ordre 0.3 10' M, pour une galaxie dotée d’une luminosité
L*. Ceci se traduit par un rapport masse sur luminosité égal & 197° (30), en unités
solaires.
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Fi1G. 7.3 — Résultats de Panalyse de maximum de vraisemblance dans le plan (Maper, Raper),
modele PIEMD, R, de 'ordre d’une centaine d’arcsecondes, pour le champ de A1763. Les contours
représentent des contraintes a 1,2 et 3o

7.2.3 Profil NFW

La Figure 7.4 présente la détection dans le plan (o, r,), pour un profil NFW.
L’examen de cette Figure montre que les contraintes obtenues sur la dispersion de
vitesses sont tres larges; cette détection permet uniquement de mettre une borne
supérieure a l’extension du halo de matiére noire paramétrisé par un profil NFW :
on a ry < 2.5 kpc (contrainte a 30).

En terme de concentration ¢, la détection donne ¢ ~ 24 : la figure 7.6 donne
rogg ~ 20”7 ~ 60 kpc pour un redshift de 0.2.

Comparons les profils de shears réduits (n’oublions pas qu’il s’agit du signal au-
quel on est sensible) pour trois modeles ajustant correctement les déformations : on
remarque qu’entre 57 et 100” (domaine ot on est sensible, voir Figure 5.10), les trois
profils de shears réduits sont comparables; il n’est donc pas surprenant que l'on ne
parvienne pas a distinguer entre ces profils et par conséquent que les contours de
vraisemblance présentent une telle dégénérescence.

7.2.4 Profil PL

La Figure 7.5 présente la détection dans le plan (0¢, ), pour un profil PL. On
a vu au Chapitre 5 que ce modele ne nous permettait pas de porter de contraintes
sur la dispersion de vitesses telle qu’elle est définie pour le profil PL, et qu’il ne
faut pas avoir confiance dans la dispersion de vitesses ajustée par ce profil (ici de
l'ordre de quelques milliers de km/s). Cette détection permet uniquement de mettre
une borne supérieure sur I’exposant de la distribution de masse paramétrisée par un
profil PL : on a a < 0.1 (contrainte a 30). Rappelons que le cas a=0 correspond
au cas sphere isotherme avec rayon de coeur, et que a >0 définit des densités de
matiere plus piquées que le cas isotherme. Une fois encore, on peut remarquer que la
dégénérescence dans les parametres est plus importante dans le cas de I’ajustement a
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F1a. 7.4 — Gauche : résultats de 'analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (o, rs),

modele NFW, R4, de 'ordre d’une centaine d’arcsecondes, pour le champ de A1763. Les contours

représentent des contraintes a 1,2 et 30. Droite : comparaison des profils de shears réduits pour trois
modeles NFW qui ajustent correctement les déformations

I’aide d’un profil PIEMD. Les profils de shears réduits correspondant a deux modeles
ajustant correctement les déformations sont comparables.
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F1Ga. 7.5 — Gauche : résultats de 'analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (o9, a),
modele PL, R,,,, de l'ordre d’une centaine d’arcsecondes, pour le champ de A1763. Les contours
représentent des contraintes a 1,2 et 30. Rappelons qu’il ne faut pas avoir confiance dans les

contraintes portées sur og. Droite : comparaison des profils de shears réduits pour deux modeles PL
ajustant les déformations correctement

7.2.5 Cohérence des différentes détections

Comparons les profils de shears réduits correspondant aux détections obtenues
avec chacun des trois profils, il s’agit de : 0p=200km/s, r.,;=10 kpc pour le profil
PIEMD, 0,=350km/s, rs=0.2 kpc pour le profil NFW, et 0,=2000km/s, «=0.1 pour
le profil PL. La Figure 7.6 montre qu’ils sont comparables : ceci indique que 1'on ne
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parvient pas a contraindre le profil des halos de matiere noire des galaxies, c’est a
dire si celui-ci est plus proche d’un profil NFW que d’un profil PL ou PIEMD :ily
a une dégénérescence quand au type de profil. Ceci dit, on peut remarquer que les
parametres PIEMD sont mieux contraints que les parametres des autres profils.
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7.3 A1763 : Influence de 'environnement local

Les clichés de la caméra CFH12k sont tres larges (Chapitre 6). Par conséquent,
on peut couper I'image en sous-images et obtenir des sous-catalogues. L’idée sous
jacente a ces découpages est d’étudier des régions de densités différentes.

7.3.1 IN & OUT

On a découpé I'image en deux : une partie (IN) correspondant & un cercle de
2Mpec (=~ 600 arcsecondes) centré sur le centre de I'amas, qui correspond a la partie
centrale de I’amas, et une partie (OUT) correspondant au complémentaire de la
premiere partie, et qui correspond a des régions de densité de matiere plus faible. La
partie OUT regroupe les régions comprises entre 2 Mpc et environ 4 Mpc du centre de
I’amas. La détection dans le catalogue IN est meilleure que celle du catalogue OUT :
les contours a 30 se ferment dans le IN alors que seul un contour a lo est trouvé
dans la partie OUT. Pourtant, le catalogue IN contient moins d’objets que 'autre :
Le catalogue IN comporte 3453 galaxies, 794 lentilles et 2659 galaxies d’arriere-plan ;
le catalogue OUT comporte 6406 galaxies, 1484 galaxies d’avant-plan et 4922 objets
d’arriere-plan. La Figure 7.7 montre les résultats : les galaxies du catalogue OUT
sont trouvées moins massives que les galaxies du catalogue IN.

7.3.2 Par tranche en distance projetée

Découpons le catalogue complet par tranche en distance projetée au centre de
I'amas (R). Cela donne 5 catalogues correspondant aux domaines en R suivants : [0-
5007], [200”,700”], [400”,900”], [600”,1100”], [800”,1300”]. La Figure 7.8 montre les
résultats. Notons que ces 5 catalogues contiennent environ le méme nombre d’objets,
c’est a dire autour de 2000.
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7.3.3 Conclusions

La tendance a ajuster une dispersion de vitesses plus élevée dans la partie centrale
du cliché est peu significative statistiquement et elle est basée sur les résultats portant
sur un amas seulement. Les découpages effectués ne permettent pas de tirer des
conclusions sérieuses quand a l'influence de I'environnement local sur les propriétés
des galaxies : les galaxies semblent dotées de halos comparables, quelle que soit leur
distance projetée au centre de I’amas, comprise entre 0 et 4 Mpc. On verra a la section
7.5 que 'on retrouve le méme genre de conclusion lorsque 1'on regroupe les résultats
obtenus sur les 5 amas.

Des contraintes plus fortes pourraient étre obtenues en regroupant davantage de
statistique afin de pouvoir soit confirmer cette tendance de fagon plus significative,
soit la réfuter. Plusieurs solution sont envisageables : a partir du sol, on a besoin d'un
grand champ pour obtenir suffisamment de statistique, et une bonne qualité d’image.
Depuis I'espace, on pourrait regrouper des poses plus profondes et de meilleure qua-
lité. Des observations grand champ sont envisageables en faisant des mosaiques, ou
bien en utilisant une caméra grand champ depuis ’espace, comme le futur SNAP.
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7.4 Les autres détections

Nous allons présenter les détections obtenues pour les autres amas amenant a
un signal statistiquement fiable (> 10); tout d’abord avec le profil PIEMD dans les
plan (0¢, 7eut) €t (Maper, Raper), puis avec les profils NFW et PL. Les Figures 7.9,
7.10, 7.11 et 7.12 montrent les résultats obtenus. L’ensemble de ces résultats seront
résumés dans le tableau 7.4.1. Nous présenterons ensuite la détection marginale sur
I’amas A1689 obtenue a l'aide d’un profil PIEMD, et la borne supérieure que 1’'on

peut mettre sur la masse d’ouverture.

7.4.1 Détections significatives (> 10)
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Fi1G. 7.10 — Résultats de I’analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (Maper, Raper)
modele PIEMD, R,,q., de l'ordre d’une centaine d’arcsecondes : A2218, A383, A2390, A1835. Les
contours représentent des contraintes a 1,2 et 3o

7.4.2 Discussion

Les Figures 7.9, 7.10 et 7.11 présentent des détections qui sont comparables avec
celles obtenues sur I'amas A1763, bien qu’elles soient moins significatives statisti-
quement. On pouvait s’attendre a un tel résultat car nous étudions des galaxies
appartenant a des amas de galaxies présentant des caractéristiques proches.

Concernant les détection obtenues avec le profil PL, on peut étre surpris par les
dispersion de vitesses ajustées, de l'ordre de quelques milliers de km/s. Rappelons-
nous des résultats des simulations qui nous disent de ne pas avoir confiance en la
dispersion de vitesses telle qu’elle est définie dans le cas du profil PL. Le profil PL
permet uniquement de contraindre le parametre «, relié a la pente de la distribution
de masse.
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F1a. 7.11 — Résultats de I’analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (og,r,) sur chaque

catalogue, modele NFW, Ry, 4, de Pordre d’une centaine d’arcsecondes : A2218, A383, A2390, A1835.
Les contours représentent des contraintes a 1,2 et 3o

7.4.3 Détection marginale (< 1o) sur A1689

La Figure 7.13 montre le résultat.
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F1G. 7.12 — Résultats de 'analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (o, a) sur chaque
catalogue, modele PL, R4, de l'ordre d’une centaine d’arcsecondes : A2218, A383, A2390, A1835.
Les contours représentent des contraintes a 1,2 et 3o

APPLICATION A UN ECHANTILLON D'AMAS : RESULTATS

| Amas | 0§, km/s (PIEMD) | r},,, kpc(PIEMD) | r}, kpe(NFW) | o* (PL) | (M/L)* |
A1763 2007755 (30) <25 (30) <2.5 (30) <0.1 (30) | 1975° (30)
A1835 240 190 (20) <32 (20) <5 (20) <0.2 (30) | 2075° (30)
A2218 20075, (10) < 18 (lo) <1 (10) <0.15 (20) | 13713 (20)
A383 175 775, (20) < 50 (20) <22 (20) | <0.15 (30) | 207} (30)
A2390 180775, (10) < 36 (10) <7 (lo) <0.15 (10) | 1077 (10)

TAB. 7.3 — Résumé des détections et contraintes associées, portant sur une galaxie de luminosité
L* : dispersion de vitesses dérivée d’un profil PIEMD exprimée en km/s; bornes supérieures sur
I’extension du halo de matiéere noire exprimée en kpc, pour des profils PIEMD et NFW ; borne
supérieure sur ’exposant de la distribution de masse (profil PL); et rapport masse sur luminosité,
exprimé en unités solaires. La masse correspond & la masse totale dérivée d’un profil PIEMD, et la
luminosité est évaluée dans la bande R
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Fia. 7.13 — Résultats de l'analyse de maximum de vraisemblance dans le plan (0g, Teut),
modele PIEMD, R,,,, de Pordre d’une centaine d’arcsecondes : A1689. Les lignes en traits pleins
représentent des contraintes a 1,2 et 30. Les lignes en pointillés définissent les modeles pour lesquels
la masse calculée dans 100 kpc est constante, égale a la valeur indiquée sur le graphe. On voit que
cette détection permet uniquement de porter une borne supérieure sur la masse calculée dans une
ouverture de 100 kpc, égale & environ 0.7 10'2 M.
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7.5 Les 5 amas ensemble

Nous disposons donc de 5 amas pour lesquels un signal statistiquement valable
est observé (> 10). Ces 5 amas ont des caractéristiques physiques assez proches (voir
tableau 7.1). C’est d’ailleurs la un des avantages de notre échantillon : regrouper des
amas de galaxies homogenes. On peut donc considérer que d’une image a l'autre, les
galaxies lentilles sont comparables et qu’il est licite d’accumuler les résultats obtenus
sur les 5 amas afin d’obtenir davantage de statistique. D’ailleurs, les Figures 7.2 et
7.9 montrent que les détections obtenues sur chaque amas sont comparables.

Soit L; (09, rewt) la fonction de vraisemblance correspondant & un amas i, et utilisont
le profil PIEMD. On va définir une fonction de vraisemblance £” en multipliant les
contributions correspondant a chaque amas :

UU; rcut H 'C UU; rcut (71)

La Figure 7.14 montre les résultats obtenus en considérant les 5 catalogues com-

plets correspondant aux clichés entiers, puis les résultats obtenus en considérant les
5 catalogues IN et les 5 catalogues OUT (le découpage est le méme que celui défini
en 7.3.1).
Considérant la détection correspondant aux catalogues complets, on voit que I'on re-
trouve une détection compatible avec les détections individuelles obtenues sur chaque
amas. Les contraintes sont plus fortes que pour un amas seul, en raison de la statis-
tique qui se trouve augmentée. L’examen des graphiques correspondant aux régions
IN et OUT montre a nouveau une tendance comparable a celle trouvée pour A1763,
mais cette tendance a un poids statistique plus important : les descriptions des halos
sont compatibles entre elles, quelle que soit la région considérée. Autrement dit, nous
ne voyons pas de différence entre les halos de galaxies présents dans la partie centrale
de 'amas et les halos de galaxies présents dans la partie périphérique de I’amas.
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pour lesquels on a une détection significative. De haut en bas et de gauche & droite : pour les
catalogues complets, pour les catalogues IN, et pour les catalogues OUT. Les contours représentent
des contraintes a 1,2 et 3o
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7.6 Discussion

7.6.1 Rayons de coupure et pente de la distribution de matiere

Les résultats présentés mettent en évidence un comportement clair et en accord
avec les résultats disponibles dans la littérature et obtenus avec des techniques simi-
laires (Section 3.2) : les galaxies d’amas sont tronquées par rapport a des galaxies
de champ de luminosité équivalente, en accord avec les résultats des simulations
numériques [46] : en se rassemblant en amas, les galaxies interagissent fortement
et par des forces de marées colossales, elles perdent des morceaux de leur halo de
matiere noire, nourrissant celui de 'amas. En effet, les résultats portant sur les cinq
amas mettent une limite supérieure sur le rayon de coupure assez faible, inférieure a
20 kpc (contrainte & 30, Figure 7.14). Les dispersions de vitesses ajustées quant a elles
sont comprises entre 175 km/s et 240 km/s (tableau 7.4.1), c’est a dire des valeurs
raisonnables de dispersion de vitesses et comparables a des estimations obtenues a
'aide de méthodes plus traditionnelles (Chapitre 1).

Cette comparaison des rayons de coupures entre les galaxies de champ et les
galaxies d’amas a été faite a 'aide du profil PIEMD : mes résultats imposent des
rayons de coupure inférieurs a une vingtaine de kpc pour les galaxies d’amas, alors
que dans le champ, seul Hoekstra ([52], [53]) a réussi a poser une limite supérieure
sur I’extension des halos, cette limite étant de l'ordre de quelques centaines de kpc,
et les autres études de galaxies de champ ne trouvent pas de limite a cette extension.

Une telle comparaison est aussi rendue possible en utilisant le profil NFW. Dans
leur étude, Hoekstra et al., 2003 [53] utilisent aussi un profil NFW pour ajuster les
déformations dues a des galaxies de champs et trouvent une masse Magy = (8.8
0.7)10"h~"Mg, et un rayon caractéristique 7, = 16.773 Th~'kpc, ce qui donne, utili-
sant Hy=65 km/s/Mpc, une borne supérieure sur 'extension d’un halo : 7, < 30kpc
pour une galaxie de luminosité L*. Si I'on compare ce résultat & ceux de mon étude
pour lesquels r; < 7kpc, on retrouve la méme conclusion : les galaxies d’amas sont
dotées d'un rayon caractéristique plus petit que les galaxies de champ. L’étude de
Hoekstra et al. montre elle aussi la différence entre rayon caractéristique chez un
profil NFW et un profil PIEMD ou TIS : ils trouvent pour ces galaxies de champ
rewr = 185758kpe, soit des valeurs plus importantes que pour I'ajustement NFW :
pour un profil de masse donné, le rayon caractéristique NFW et bien plus petit que
le rayon caractéristique PIEMD ou TIS (voir aussi le travail de simulation présenté
a la section 5.5.3 qui amene a la méme conclusion).

Les contraintes apportées sur l'exposant de la distribution de masse rendues
possibles grace au profil PL montrent que les profils des galaxies sont compatibles
avec un profil de sphere isotherme, correspondant au cas PL ou «a=0, mais ces
résultats montrent aussi qu’'un profil plus pentu est envisageable : on trouve une
limite supérieure sur « pour ’ensemble des galaxies d’amas égale a 0.2.

7.6.2 Comparaisons avec d’autres études

Comparons les résultats obtenus a 'aide du profil PIEMD dans le plan (og, 7eut)
avec les résultats de Natarajan et al. [96] qui étudient des amas a z~0.2, en particulier
les amas A2218 et A2390, et qui utilisent le méme profil de masse dans leur analyse.
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La Figure 7.15 montre les résultats : en gris sont représentés mes résultats, et en noir
les résultats de Natarajan et al. Malgré les différences de données (Chapitre 3), on
trouve des résultats en tres bon accord. Concernant la masse totale des halos, si 'ordre
de grandeur est bien retrouvé, mes résultats donnent une estimation des masses des
halos plus petite. Si Natarajan et al. trouvent, pour A2218, une masse de 1.4 10'2M,
j'estime celle-ci & environ 0.2 10'2M. En ce qui concerne A2390, Natarajan et al.
trouvent une masse de l'ordre de 0.6 10'2M, alors que je 'estime aussi & environ 0.2
10'2M,,. N’oublions pas que les études de Natarajan et al. se font dans les parties
tres centrales des amas, a partir de données HST, alors que nous travaillons sur de
grandes échelles, en utilisant des données CFH12k. Par exemple, I’étude de Natarajan
et al. sur A2218 ([95]) concerne 40 galaxies brillantes, 75% d’entre elles se trouvant a
'intérieur du rayon de coeur de I'amas (75kpc), les autres au maximum a 300 kpc du
centre de ’amas. Or, on observe une ségrégation en masse dans les régions centrales
d’amas de galaxies : les rencontres entre deux objets y sont importantes, ce qui a
pour conséquence les fusions et le “cannibalisme” des galaxies. Ceci peut expliquer
les différences de masse constatées. Remarquons que je ne suis pas en mesure de faire
la méme étude que Natarajan et al. a partir de mes données, meéme si elles concernent
les mémes amas : je n’utilise pas de contraintes provenant d’images multiples dans
mon analyse, et par conséquent pour arriver a un signal, j’ai besoin de davantage de
statistiques que Natarajan et al. Le nombre d’objets invoqués dans ’analyse serait
trop faible pour pouvoir espérer détecter un signal galazy-galazy lensing.
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F1G. 7.15 — Comparaison de nos résultats (en gris) avec ceux de Natarajan et al. portant sur les
amas A2218 et A2390 (en noir)

Continuons la comparaison de nos résultats avec ceux de Natarajan et al., cette
fois-ci en incluant les autres galaxies d’amas étudiées par Natarajan et al. qui sont
a des redshifts z >0.2. 1l s’agit des amas AC114 a z=0.31, C12244-02 (z=0.33),
C10024+16 (z=0.39) et Cl0054-27 (z=0.58). Cette fois-ci encore, I’analyse de maxi-
mum de vraisemblance inclut les phénomenes de strong lensing présents sur les clichés
HST, comme la présence d’arcs gravitationnels, ou bien d’images multiples. La Figure
7.16 illustre cette comparaison. On peut raisonnablement considérer que ’accord est
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satisfaisant, vu les différences dans la méthode utilisée aussi bien que dans le type
d’images analysées.
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F1a. 7.16 — Comparaison de nos résultats (en gris) avec ceux de Natarajan et al. (en noir)
portant sur les amas A2218 et A2390, AC114, C12244-02 (=0.33), C10024+16 (=0.39) et Cl0054-27
(2=0.58)

Intéressons-nous désormais aux résultats de Geiger & Schneider [44] portant sur
I’amas Cl0939+44713 a z=0.41. Cette étude elle aussi repose sur une image HST
profonde, mais les auteurs n’incluent pas de phénomene de strong lensing dans leur
analyse. Cette particularité rend cette étude la plus proche de la mienne d’un point
de vue de la méthodologie. Il est donc intéressant de comparer nos résultats a ceux de
Geiger & Schneider. La Figure 7.17 illustre cette comparaison. On peut tout d’abord
remarquer que les contraintes (a 1o) portées par Geiger & Schneider sont bien moins
fortes que celles portées par Natarajan et al. qui utilisent des images comparables. Ce
comportement vient en partie du fait que Geiger & Schneider n’incluent pas d’images
multiples dans leur analyse. On peut constater sur ce graphique que l'accord sur
I’ajustement du rayon de coupure est tres bon. Cet ajustement continue a mettre
en évidence des galaxies d’amas tronquées par rapport aux galaxies de champ de
luminosité équivalente. L’accord sur I'ajustement de la dispersion de vitesses est moins
bon mais reste raisonnable, Geiger & Schneider ajustant une dispersion de vitesses (et
par conséquent une masse, le rayon de coupure étant du méme ordre), plus importante
que nous : ils trouvent une masse totale pour les halos de galaxies comprise entre 1.5 et
7.5 101'M,. Cette différence peut une fois de plus s’interpréter par le fait que Geiger
& Schneider étudient des galaxies présentes dans les parties centrales de I’amas, ou
les phénomenes de ségrégation de masse peuvent intervenir.

7.6.3 Influence de ’environnement local

La comparaison des catalogues IN et OUT ne fait pas apparaitre de différences
claires entre les halos peuplant la région IN et les halos peuplant la région OUT, que
ce soit dans le cas d’un seul amas (A1763), ou en regroupant les résultats provenant
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Fi1G. 7.17 — Comparaison de nos résultats (gris) avec ceux de Geiger & Schneider [44] portant sur
Pamas Cl10939+4713 4 z=0.41 (gras)

des 5 amas. Commencons par remarquer que la frontiere d’'un amas de galaxies est
difficile a définir. Une question que 1’on peut se poser dans notre cas est la suivante :
les images grand champ CFHI12k contiennent-elles 'amas tout entier, ainsi qu’une
partie du champ, ou bien ne contiennent-elles que ’amas en tant que tel 7 Ces données
permettent de sonder des zones allant jusqu’a environ 5Mpc du centre de 'amas. Or,
Bahcall [4] estime le rayon d’'un amas de galaxies riche a environ 5Mpec. Pour ce faire,
elle procede a un comptage des galaxies et cherche jusqu’ou ce comptage ne présente
plus d’exces par rapport a une situation de champ. D’autre part, Ghigna et al. [46]
étudient numériquement les propriétés des halos de galaxies évoluant dans un amas
dont le rayon de viriel est de I'ordre de 2Mpc, et trouvent un exces de halos de galaxies
(par rapport a une situation de champ) jusqu’a une distance du centre de 'amas égale
a 4.2 Mpc. Bref, on peut considérer que les régions IN et OUT appartiennent toutes
deux a I'amas de galaxies : la région IN correspond a la région virialisée, et la région
OUT correspond a la région périphérique de I’amas. Reste a savoir si les galaxies
périphériques sont en train de tomber dans ’amas pour la premiere fois ou si elle
ont déja chuté au fond du potentiel de I’amas avant d’en resortir. Si c’est le cas, ces
galaxies auront subit des forces de marées pouvant expliquer la troncature observée.

Mamon et al. [80], en combinant des calculs analytiques et des résultats de simula-
tions a N corps, estiment le rayon de rebond ; c’est-a-dire le rayon auquel une particule
qui chute au fond de ’amas peut rebondir. Ils trouvent que ce rayon est inférieur a
2.5% Ryiriel. Appliquant leur résultats a 'amas de Virgo pour lequel R.ie=1.65 Mpc,
ils déduisent que les galaxies étant passées proches du centre de I'amas dans une
époque ultérieure ne peuvent pas se trouver au-dela de 4.1 Mpc du centre de ’amas.

Le rayon de viriel de notre échantillon d’amas de galaxies riches est de l'ordre
de 2 Mpc ([5]), on en déduit que les galaxies sont lies gravitationnelement a I’amas
jusqu’a une distance au centre de I’amas pouvant s’étendre au dela de 4 Mpc; au-dela,
on est en présence de galaxies qui tombent pour la premiere fois dans ’amas.

On peut donc considérer que la plupart des galaxies lentilles se trouvant dans le
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catalogue OUT sont des galaxies ayant expérimenté le potentiel de 'amas de galaxies.

On peut alors évaluer le temps de traversée d’une galaxie dans I'amas : il est
légerement inférieur & 10 années [112], alors que I’age typique d’un amas se formant
vers z=1 est de I'ordre du tiers du temps de Hubble, soit environ 10'° années. La
comparaison de ces deux ordres de grandeur montre qu'une galaxie dotée d’une orbite
radiale a eu le temps de traverser I’amas une dizaine de fois, et par conséquent de
subir des processus tres violents dans le centre de 'amas, qui se traduiraient par des
arrachements de bouts de halos de matiere noire, au profit de celui de I’amas. Un tel
processus lui aussi permettrait de conférer aux galaxies un rayon de coupure petit.
Ce raisonnement est a compléter par le fait que, dans les simulations numériques,
Ghigna et al. trouvent que les orbites radiales, qui favorisent un passage dans les
régions centrales de I’amas, sont plus communes que des orbites circulaires. Une telle
tendance a déja été trouvée dans les simulations de van Albada, 1982 [124] qui simulait
le processus de relaxation violente tel qu’il peut donner naissance a une galaxie. Les
particules intervenant dans ces simulations sont des étoiles, mais on peut faire une
analogie avec le cas ou les particules sont des galaxies. Un des résultats de cette étude
est que le parametre d’anisotropie tend vers I'unité dans les régions périphériques du
systeme, c’est a dire que les objets se trouvant loin du centre du systeme sont dotés
d’orbites préférentiellement radiales, c¢’est a dire des orbites qui passent proches du
centre du systeme.

Gill et al., 2004 [48] ont entrepris des simulations numériques d’amas de ga-
laxies dans un cadre cosmologique ACDM. Ces simulations sont dotées d’une haute
résolution spatiale, en masse ainsi que temporelle, ce qui leur permet d’étudier la dy-
namique des galaxies satellites des amas. Cette étude est particulierement intéressante
a mettre en valeur avec les résultats de mon analyse galazy-galazy lensing. En effet,
les auteurs s’intéressent a la population de galaxies ayant déja chuté dans ’amas
une ou plusieurs fois et qui se trouvent aujourd’hui a 'extérieur du rayon de viriel,
et comparent les propriétés des galaxies en fonction de leur distance au centre de
I’amas. Ils trouvent que la moitié des galaxies dotées d’une distance au centre de
I’amas comprise entre 1 et 2 fois le rayon de viriel ont déja pénétré dans le puit de
potentiel de 'amas au moins une fois. Cette population de galaxies qui a expérimenté
le potentiel de 'amas et les forces de marées associées est dotée de caractéristiques
dynamiques différentes de la population de galaxies qui tombent pour la premiere
fois dans I’amas : elles ont pu perdre jusqu’a 80% de leur masse originale. De plus,
les auteurs ne voient pas de forte dépendance entre la distance au centre de I'amas et
la perte de masse subie par ces galaxies. Ce résultat est en accord avec les résultats
de mon analyse galary-galazy lensing : les galaxies de la région IN ne sont pas dis-
tingables des galaxies de la région OUT en terme de masse.

Ce résultat demanderait a étre confirmé par des analyses reposant sur des données
de meilleure qualité depuis le sol, ou bien méme observer depuis 1’espace. Une confir-
mation de ce résultat serait intéressant car il signifierait que les galaxies rattachées
a un amas de galaxies forment une population homogene jusqu'a grand rayon (~2

Ryiriel)-
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7.6.4 Non détection dans certains amas

Intéressons-nous a certaines caractéristiques physiques et observationnelles de
ces amas et cherchons a les mettre en relation avec la non détection a laquelle on est
confronté pour certains amas. On peut s’intéresser au seeing, a la température X, ou
encore a la masse totale de 'amas déduite par les études de strong lensing ([119]). Les
Figures suivantes illustrent les résultats : en abscisse, on a la caractéristique considérée
(seeing, température, ou masse), et en ordonnées la dispersion de vitesses déduite des
ajustements PIEMD : lorsque celle-ci est nulle, cela signifie que 'on est confronté
a une non détection (ou bien a une détection marginale, comme c’est la cas pour
A1689). L’examen de ces Figures ne permet pas d’expliquer ces non détections; elles
n’apparaissent pas corrélées avec une caractéristique physique ou observationnelle.
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F1G. 7.18 — Caractéristiques physiques et observationnelles des amas et dispersion de vitesses pour
un profil PIEMD. Lorsque celle-ci est nulle, cela signifie que la détection n’est pas significative
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7.7 Conclusions & Perspectives

Commencons par rappeler que le signal de galazy-galaxy lensing est difficile a
détecter en raison de sa faiblesse : le shear produit par une galaxie individuelle (de
I'ordre de 107%) est bien plus faible que la largeur de la distribution en ellipticité
des galaxies qui est de I'ordre de 0.2 (section 3.1.1). Mesurer la masse d'une galaxie
par les déformations qu’elle engendre sur des objets d’arriere-plan n’est pas facile.
Malgré tout, on a vu que c’était possible et j’ai posé des contraintes significatives
sur la masse calculée dans une ouverture pour des halos de galaxies présents dans le
champ d’amas massifs. Pour les galaxies de A383, A1763 et A1835, cette masse est
contrainte a 30, a 20 pour A2218 et a 10 pour A2390.

Malheureusement, seuls 5 amas sur les 11 dont je dispose amenent a une détection
significative (> 1o). L’échantillon d’amas est homogene et a été observé dans des
conditions comparables, et je ne parviens pas a expliquer la non détection a laquelle
je suis confronté. Cela ne semble pas venir de I’état relaxé ou non de ’amas.

Les parametres de ces halos (dispersion de vitesses et rayon caractéristique) sont
aussi contraints, a un niveau moindre que les masses d’ouverture, mais tout de meme
avec un niveau de confiance raisonnable (> 1o).

De plus, les ajustements obtenus avec le profils PL nous permette de fixer une
limite supérieure sur ’exposant de la distribution de masse : @ < 0.2. Rappelons que
le cas @=0.0 correspond au cas sphere isotherme avec rayon de cceur. Les résultats
présentés ici sont compatibles avec un profil de sphere isotherme, mais ils donnent
des indications pour des distributions de matiere plus piquées que le cas isotherme.

J’ai aussi mis en évidence le fait que de telles études ne me permettaient pas de
contraindre le profil des halos de matiere noire des galaxies, c’est a dire si celui-ci
est plus proche d’un profil NFW que d'un profil PL ou PIEMD : je suis confronté a
une dégénérescence quand au type de profil et ne suis capable que de contraindre la
masse des halos.

Le tableau 7.3 permet d’étre sensible a I'intéréet de la reparamétrisation dans le
plan (Mgper, Raper) : Les contraintes portées sur la masse dans une ouverture, et donc
sur le rapport masse sur luminosité sont statistiquement plus fortes que celles portées
sur la dispersion de vitesses ou sur le rayon caractéristique. Par exemple, dans le cas
de A1835, la dispersion de vitesses est contrainte a 20 alors que la masse est contrainte
a 30. Le méme genre de comportement est vérifié pour les amas A2218 et A383.

Le principal résultat de cette étude est d’apporter une confirmation en plus
concernant la tendance pour les galaxies d’amas d’étre tronquées par rapport au ga-
laxies de champ isolées. Ce résultat est significatif car il repose sur 5 amas homogenes
et ayant des caractéristiques physiques assez proches. De plus, la méthodologie em-
ployée a fait 'objet d’une étude théorique dans laquelle on s’est efforcé de faire des
simulations réalistes.

L’étude de l'influence de I’environnement local sur les propriétés des galaxies
amene au résultat suivant : la population galactique semble homogene, jusqu’a un
rayon tres grand (de 'ordre de 4 Mpc). Une tentative d’interprétation de ce résultat
est présentée, mais nécessiterait une confirmation basée sur des données de meilleure
qualité. Depuis le sol, on pourrait améliorer la situation en utilisant la caméra MF-
GACAM montée au foyer du CFH, qui a ’avantage par rapport a la CFHI12k de
présenter moins de distortion sur la PSF d’un point a I'autre de la caméra. Depuis
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I’espace, on pourrait accumuler des poses afin d’obtenir des images de bonne qua-
lité sur un champ raisonnable : avec des poses HST /ACS, on peut constituer une
mosaique, ou bien on pourrait utiliser le futur télescope SNAP qui disposera d’un
grand champ dans loptique (1 degré carré).

Une suite intéressante a I’étude présentée ici serait de faire subir la méme analyse
sur des champs vides, c’est a dire qui ne soient pas dans la périphérie d’'un amas de
galaxies, et dans lesquels les galaxies lentilles seraient constituées de galaxies isolées,
sensée éetre dotées de rayon de coupure plus grands. Les observations multi-couleurs
qui commencent a étre obtenues dans le cadre du programme CFHTLS pourraient
permettre une telle analyse, avec une estimation du redshift photométrique robuste.

Depuis l'espace, des données particulierement bien adaptées pour ’analyse de
champs vides sont bientot disponibles (moins d’un an) dans le cadre du projet COS-
MOS. Le projet COSMOS [23] couvrira deux degrés carrés a I’aide de la caméra ACS,
dans la bande I et la bande g. Des observations multi longueur d’onde (du domaine
radio jusqu’au X) viendront compléter le survey ACS. On s’attend & environ 2 mil-
lions de galaxies, et 100 000 d’entre elles disposeront de données spectroscopiques
mesurées avec l'instrument VIMOS au VLT. 1l s’agit de données parfaites pour s’at-
taquer au phénomene de galazy-galazry lensing dans le champ. De plus, il sera possible
de repérer et d’étudier les différents types morphologiques.

J’espere vivement pouvoir réaliser ces études au cours de la suite de mon travail
de recherche.
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