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8 R�esum�eL'optique gravitationnelle est d�esormais devenue un outil populaire pour mesurerles distributions de masse des stru
tures sur des �e
helles tr�es di��erentes. Le 
isaille-ment 
osmique permet d'�etudier les stru
tures �a tr�es grande �e
helle, et la 
ombinaisondes 
isaillements forts et faibles permet de 
ontraindre la distribution de masse desamas de galaxies. Dans 
ette th�ese, je vais m'int�eresser �a l'�etude des halos de mati�erenoire en utilisant la te
hnique du "galaxy-galaxy lensing". Une telle te
hnique permetl'�etude de la distribution de masse des galaxies de 
hamp aussi bien que des galaxiesd'amas en utilisant des donn�ees de bonne qualit�e, �a partir de t�eles
opes terrestres oudepuis l'espa
e.L'id�ee est la suivante : l'observation des formes de galaxies distantes qui ont�et�e d�eform�ees gravitationnelement par des galaxies d'avant-plan nous permet de
ontraindre la distribution de masse des galaxies d'avant-plan.Etant donn�e que la distortion d'une galaxie lentille sur une galaxie distante esttr�es petite devant la largeur de la distribution en ellipti
it�e des galaxies, la seule fa�
onde mesurer 
et e�et est de 
onsid�erer le probl�eme statistiquement. Par 
ons�equent, legalaxy-galaxy lensing permet de 
ontraindre les propri�et�es d'une population de halode mati�ere noire, et la signi�
an
e des 
ontraintes d�ependra du nombre de pairesavant-plan/arri�ere-plan. Un avantage de 
ette appro
he statistique est qu'elle permetde sonder le potentiel gravitationnel des halos de galaxies jusqu'�a un rayon tr�es grando�u les m�ethodes plus traditionnelles ne sont pas appli
ables 
ar il est peu probablede ren
ontrer des tra
eurs dynamiques et hydrodynamiques �a 
e rayon.Je pr�esente une �etude th�eorique du ph�enom�ene, en appliquant une m�ethode demaximum de vraisemblan
e sur des donn�ees simul�ees, et en introduisant des pro�lsde masse d�e
rivant les halos de galaxies. Le but de 
e travail est d'�etudier di��erentes
on�gurations observationnelles et de montrer quelles sont les 
ontraintes que l'onpeut esp�erer obtenir sur les propri�et�es des halos de galaxies. J'applique ensuite lam�ethode propos�ee a�n d'�etudier les propri�et�es des galaxies r�esidants dans des amaslentilles massifs.Ave
 le d�eveloppement des surveys grand 
hamps, la te
hnique du galaxy-galaxylensing sera tr�es utile pour 
ara
t�eriser la distribution de masse des galaxies en fon
-tion du redshift, de l'environnement et de la morphologie.



Abstra
t 9Gravitational lensing has now be
ome a popular tool to measure the mass dis-tribution of stru
ture in the universe on various s
ales. Re
ently there have beenprogress on mapping the mass distribution on relatively large s
ales using 
osmi
shear, and on 
luster s
ales using the 
ombination of strong and weak lensing. I willfo
uss on the study of galaxy's s
ale dark matter halos whi
h be
ome possible withhigh quality imaging data, from ground based teles
ope or spa
e teles
ope. The ideais the following : observing the shapes of distant ba
kground galaxies wi
h have beenlensed by foreground galaxies allows us to map the mass distribution of the fore-ground galaxies. This is 
alled galaxy-galaxy lensing. Of 
ourse, the lensing e�e
t issmall 
ompared to the intrinsi
 ellipti
ity distribution of galaxies, thus a statisti
alapproa
h is needed ; 
onsequently, galaxy-galaxy lensing studies allow to 
onstrainthe mean properties of the halo population as a whole, and the reliability of the si-gnal will depend on the number of foreground-ba
kground pairs. One advantage ofthis statisti
al approa
h is that it provides a probe of the gravitational potential ofthe halos of galaxies out to very large radii, where few 
lassi
al methods are viable,sin
e dynami
al and hydrodynami
al tra
ers of the potential 
annot be found at thisradii.I present a maximum likelihood analysis of simulated data, investigating theproperties of di�erent mass models I will introdu
e, and show the a

ura
y androbustness of 
onstraints that 
an be obtained on galaxy halo properties. Then Iwill apply this method to study the properties of galaxies whi
h stand in massive
luster lenses.



10 Introdu
tionIntrodu
tionLe but prin
ipal de 
ette th�ese est d'apporter une 
ontribution �a l'�etude des ha-los de mati�ere noire de galaxies. En e�et, l'observation des 
ourbes de rotation desgalaxies spirales aussi bien que les th�eories de formation des galaxies ont amen�e �al'hypoth�ese de mati�ere noire : les galaxies sont 
onstitu�ees d'une partie visible 
onte-nue dans un halo de mati�ere noire qui s'�etend bien au-del�a de 
ette partie lumineuse.Les halos de mati�ere noire n'�emettent pas de radiations d�ete
tables, et se mani-festent uniquement par la gravit�e engendr�ee par leur masse. A l'heure a
tuelle, deuxm�ethodes sont viables pour �etudier 
es halos de galaxies sur de grandes �e
helles (del'ordre de la 
entaine de kp
) : la dynamique des galaxies satellites et le 
isaillementgravitationnel.Le 
isaillement gravitationnel permet d'�etudier le d�e
e
teur, 
'est �a dire l'objetastrophysique qui donne naissan
e aux d�eformations observ�ees sur la lumi�ere prove-nant de galaxies d'arri�ere-plan. Le galaxy-galaxy lensing 
orrespond �a la d�eformationde rayons lumineux en provenan
e d'une population de galaxies lointaines par des ga-laxies d'avant-plan. L'intensit�e de l'e�et pour un 
ouple sour
e/lentille est tr�es faibleet seule une m�ethode statistique est �able pour d�eduire des informations sur unepopulation de halos de galaxies. Etant donn�e que l'essentiel de la masse d'une galaxier�eside dans son halo de mati�ere noire, l'outil de galaxy-galaxy lensing va permettre de
ontraindre la masse des halos de mati�ere noire d'une population de galaxies donn�ee.Le Chapitre 1 rappelle le 
adre 
osmologique adopt�e et d�e
rit les di��erentesm�ethodes \traditionnelles" (
'est �a dire le lensing mis �a part) permettant de 
ontraindrela masse des galaxies. L'a

ent est port�e sur les �etudes reposant sur la dynamique degalaxies satellites, m�ethode permettant d'�etudier le halo de mati�ere noire sur touteson �etendue.Le galaxy-galaxy lensing est une te
hnique �emergente : la premi�ere d�ete
tion re-monte �a 1996. Le Chapitre 2 pr�esente le formalisme de l'optique gravitationnelle. Unerevue des di��erentes d�ete
tions obtenues jusqu'�a maintenant grâ
e au galaxy-galaxylensing est propos�ee au Chapitre 3.Mon appro
he du galaxy-galaxy lensing a �et�e, dans un premier temps, th�eorique.Un tel ph�enom�ene est assez �n et diÆ
ile �a mettre en �eviden
e ; j'ai don
 entrepris untravail de simulation num�erique me permettant de me familiariser ave
 
e ph�enom�ene.Plusieurs 
on�gurations observationnelles sont �etudi�ees : des 
on�gurations d'amasde galaxies et de 
hamp, et je 
ompare les 
ontraintes que l'on peut obtenir depuis unt�eles
ope au sol ou depuis l'espa
e. Ce travail th�eorique est a

ompagn�e de l'�etude depro�ls de masse a�n de d�e
rire les halos de mati�ere noire des galaxies (Chapitre 4).L'ensemble m'a permis de 
omprendre quels sont les param�etres pertinents �a prendreen 
ompte lorsque l'on travaille ave
 un tel outil. Ce travail de simulation num�eriqueest d�e
rit dans le Chapitre 5, et un arti
le de revue 
on
ernant 
et aspe
t de montravail, en 
ours de publi
ation, est reproduit �a la �n de 
e manus
rit.Ce travail num�erique a �et�e r�ealis�e dans le but de l'appliquer �a de vraies donn�ees.Mon travail s'ins
rit dans un projet plus vaste qui regroupe des observations vari�eessur un �e
hantillon homog�ene d'amas de galaxies �a z ' 0.2 (observations grand 
hamp�a l'aide de la CFH12k, observations des parties 
entrales de l'amas grâ
e au HST,et observations en X ave
 XMM-Newton). Les buts s
ienti�ques de 
e projet sontr�esum�es au d�ebut du Chapitre 6. Ma 
ontribution �a 
e projet repose sur l'�etude des



Introdu
tion 11pro�ls de masses sur des petites �e
helles, allant de 10 kp
 �a une 
entaine de kp
, 
'est�a dire sur les halos des galaxies de 
es amas. Pour 
e faire, j'utiliserai les donn�eesCFH12k qui disposent d'informations en trois 
ouleurs : B, R et I pour la plupartdes amas.A�n de tirer toute l'information possible de l'imagerie en trois 
ouleurs, j'ai estim�edes redshifts photom�etriques bay�esiens pour tous les objets rep�er�es en trois 
ouleurset qui sont �a la base de mon analyse. Cette estimation repose sur un travail desimulation num�erique qui m'a permis de savoir sur quels domaines de redshift une
ontrainte �etait possible. De plus, je v�eri�e la pertinen
e de l'estimation sur un sous�e
hantillon spe
tros
opique dont on dispose pour le 
hamp de A1689, ainsi que surle signal weak lensing 
orrespondant �a l'amas tout entier. Le Chapitre 6 explique end�etail 
omment ont �et�e r�ealis�es les 
atalogues 
orrespondant aux 
li
h�es de 
haqueamas. Le Chapitre 7 pr�esente les r�esultats obtenus en appliquant la m�ethode expos�eeau Chapitre 5 sur les 
atalogues.Le prin
ipal r�esultat de mon analyse est que les halos des galaxies r�esidantdans l'environnement dense d'un amas sont tronqu�es par rapport �a des galaxies de
hamp dot�ees d'une luminosit�e �equivalente. Un tel 
omportement a d�ej�a �et�e misen �eviden
e par d'autres �etudes dans les parties tr�es 
entrales d'une demi-douzained'amas de galaxies, �a l'aide de 
li
h�es HST. En plus de 
on�rmer 
ette tendan
esur un �e
hantillon homog�ene d'amas de galaxies, je suis 
apable, grâ
e aux imagesgrand 
hamp, d'�etudier aussi bien les parties 
entrales et virialis�ees que les r�egionsp�eriph�eriques de 
es amas de galaxies (�a une distan
e du 
entre sup�erieure �a 2 Mp
).Le 
ara
t�ere tronqu�e des halos de galaxies est observ�e aussi bien dans les parties 
en-trales que dans les r�egions p�eriph�eriques des amas, indiquant que les galaxies semblenthomog�enes jusqu'�a un tr�es grand rayon.En�n, mon travail de simulation m'a permis d'�etudier num�eriquement des 
on�-gurations de 
hamp, milieu peu dense 
ompar�e �a 
elui d'un amas de galaxies, et o�ul'on s'attend �a trouver des halos de mati�ere noire non tronqu�es, dont l'extension peutêtre sup�erieure �a quelques 
entaines de kp
. La suite de mon travail de re
her
heva 
onsister �a r�ep�eter l'analyse d�evelopp�ee au 
ours de 
ette th�ese �a des galaxies de
hamp. Les projets COSMOS et le CFHTLS me permettront d'entreprendre de telles�etudes.
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18 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES1.1 Cosmologie1.1.1 Introdu
tionCette th�ese porte sur l'�etude de la mati�ere noire au sein des halos de galaxies,sujet s'ins
rivant dans la probl�ematique plus g�en�erale de la 
osmologie. Nous allons
ommen
er par exposer bri�evement le 
adre 
osmologique a
tuel. Ce manus
rit n'apas la pr�etention d'exposer en d�etail la 
osmologie moderne mais juste de donnerquelques notions de base. Pour une revue 
ompl�ete, on pourra 
onsulter le livre\Chronique de l'espa
e-temps" [83℄, ou en
ore 
onsulter l'ouvrage de r�ef�eren
e dePeebles \Prin
iples of Physi
al Cosmology" [104℄.Commen�
ons par d�e�nir l'objet de la 
osmologie :La 
osmologie s'int�eresse �a l'�etude globale de la formation, de l'�evolution et de lastru
ture de l'Univers.Cette d�e�nition a soulev�e des questions d�es que les hommes ont pu 
ommen
er �a s'enposer, et toutes les so
i�et�es ont une 
osmologie qui leur est propre, reli�ee �a la fa�
onmême dont elles appr�ehendent l'Univers.Les pionniers de la 
osmologie, bien avant les s
ienti�ques, furent les religieuxet philosophes de tout bord. La 
osmologie en tant que s
ien
e est jeune ; 
ela faitenviron un si�e
le que la 
osmologie est pass�ee du stade de la m�etaphysique �a 
elui de laphysique. S'int�eresser �a l'Univers d'un point de vue s
ienti�que suppose l'existen
e derelations globales ; la 
osmologie s'int�eresse moins aux di��erents objets astrophysiques
onstituant l'Univers qu'�a la stru
ture g�en�erale qui les abrite et au sein de laquelle ils�evoluent, et 
her
he les lois universelles qui gouverneraient 
ette dynamique 
osmique.Un mod�ele 
osmologique est une des
ription de 
ette stru
ture et de son �evolution.Pr�etendre �etudier un syst�eme aussi 
omplexe que l'Univers est ambitieux etn�e
essite des hypoth�eses simpli�
atri
es. La premi�ere hypoth�ese que v�eri�ent nosmod�eles est le Prin
ipe Cosmologique :L'Univers est spatialement homog�ene et isotrope �a grande �e
helle.L'homog�en�eit�e de l'Univers signi�e qu'�a un instant donn�e les propri�et�es g�en�eralesde l'Univers sont les mêmes quel que soit le point de l'espa
e 
onsid�er�e. L'isotropiesouligne que 
es propri�et�es ne d�ependent pas de la dire
tion dans laquelle on lesobserve, et don
 qu'il n'existe pas de dire
tion privil�egi�ee. Ces hypoth�eses furent �a labase des travaux d'Einstein en 
osmologie.Un examen du 
iel �a l'�il r�ev�elera des astres, des �etoiles pour la plupart, s�epar�espar des vides de mati�ere. Ave
 des t�eles
opes, on peut être sensible �a des galaxies,s�epar�ees elles aussi par des espa
es vides de mati�ere. A plus grande �e
helle, 
e sontles superamas de galaxies qui s'imposent, une fois en
ore s�epar�es par des vides. Lataille de 
es stru
tures, que l'on pense être les plus grandes, est de l'ordre de quelquesdizaines de m�egaparse
 (Mp
1). C'est au-del�a d'une telle �e
helle que s'exprime lePrin
ipe Cosmologique.A l'�e
helle de l'Univers, 
ha
une des galaxies peut être 
onsid�er�ee 
omme pon
-tuelle : 
e sont les objets de base du 
osmos, les \briques �el�ementaires" que l'on d�e
rit
omme un gaz de galaxies, 
ara
t�eris�e par des grandeurs ma
ros
opiques 
omme lapression et la densit�e. Un mod�ele 
osmologique doit in
lure une �equation d'�etat lesreliant.11Mp
= 3; 09� 1022m.



1.1. COSMOLOGIE 19Le Prin
ipe Cosmologique repose sur des observations :{ La d�e
ouverte du rayonnement 
osmique fossile par Penzias & Wilson en 1965[105℄ sur laquelle se fonde l'isotropie �enon�
�ee dans le prin
ipe 
osmologique : lerayonnement d�ete
t�e est le même quelle que soit la dire
tion 
hoisie. Ce rayon-nement a �et�e �etudi�e par le satellite COBE en parti
ulier, qui r�ev�ele un rayon-nement millim�etrique de 
orps noir �a une temp�erature de 2,725 K r�esultant dud�e
ouplage mati�ere-rayonnement lors de la re
ombinaison �ele
tronique [83℄. Cerayonnement 
onstitue le spe
tre le mieux ajust�e par un mod�ele de 
orps noirjamais observ�e dans la nature.{ Les relev�es de galaxies �a grande �e
helle font apparâ�tre un r�eseau de stru
-tures sur une �e
helle de quelques dizaines de Mp
. Au del�a, l'Univers apparâ�thomog�ene (la Figure 1.1 
orrespond au relev�e 2dFGRS [103℄).

63361 galaxies

total : 141402

Tranches de 4°

2dF Galaxy Redshift Survey

décalage spectralFig. 1.1 { Distribution des galaxies observ�ee par le relev�e 2dFGRS. Les points sont port�es enfon
tion de l'as
ension droite � et du d�e
alage spe
tral z pour une tran
he de 4 o en d�e
linaison Æ.Les deux r�egions observ�ees sont les pôles gala
tiques Nord (�a gau
he) et Sud (�a droite). L'image faitapparâ�tre une ri
hesse de stru
tures, 
omme des superamas de galaxies et des vides, sur une �e
helle
ara
t�eristique de �z ' 0; 01, soit D ' 
=H0�z ' 30h�1 Mp
. A plus grande �e
helle, l'Universapparâ�t homog�ene.Une telle isotropie de l'Univers n'a pu être 
onstat�ee qu'autour de notre galaxie.En invoquant le Prin
ipe de Coperni
 selon lequel notre position dans l'Univers n'estpas privil�egi�ee par rapport �a d'autre observateurs �eventuels, l'isotropie en tout pointassure l'homog�en�eit�e.1.1.2 M�etriqueOn peut d�eduire du prin
ipe 
osmologique une m�etrique de l'espa
e temps assezg�en�erale pour l'Univers, appel�ee m�etrique de Friedmann-Lemâ�tre-Robertson-Walker



20 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES(FLRW). Si ds repr�esente un intervalle spatio-temporel, 
elui-
i est reli�e aux 
oor-donn�ees spatio-temporelles par l'�equation suivante :ds2 = 
2dt2 � R(t)2d�2: (1.1)o�u l'on a d�e
ompos�e la partie temporelle de la partie spatiale d�2 :d�2 = dr21� kr2 + r2(d�2 + sin2 � d�2): (1.2)ave
 k le param�etre de 
ourbure, duquel va d�ependre la g�eom�etrie de l'Univers (eu
li-dien, sph�erique ou hyperbolique). Cette partie spatiale de la m�etrique peut s'�e
rire :d�2 = d�2 + Sk(�)2(d�2 + sin2 � d�2) (1.3)si on utilise la 
oordonn�ee �, o�u r � Sk(�) etSk(�) = 8<: sin� (k = 1)� (k = 0)sinh� (k = �1) (1.4)En faisant une 
oupe �a temps 
onstant de l'espa
e temps, la m�etrique se r�eduit�a sa partie spatiale R(t)2d�2. Celle-
i 
hange au 
ours du temps par l'interm�ediairedu fa
teur R(t). La distan
e spatiale entre deux points, 
onsid�er�es au temps t, estproportionnelle �a R(t). D'apr�es les observations de l'expansion, le fa
teur d'�e
helleest 
roissant, et l'espa
e s'�etend don
 ave
 le temps.Cette m�etrique permet d'introduire le d�e
alage vers le rouge des signaux �emispar les galaxies lointaines (on utilisera le terme de redshift par la suite). En e�et,
onsid�erons le syst�eme de 
oordonn�ees 
omobiles tel que nous soyons �a l'origine (r = 0�a t0), et la propagation d'un photon �emis par un objet au repos de 
oordonn�ees r1, t1(�1 = �1 = 0). Cette lumi�ere est re�
ue �a l'instant t0. Ce photon suit une g�eod�esiquede l'espa
e temps dont l'intervalle spatio-temporel est nul :ds2 = 0 = 
2dt2 � R(t)2d�2 (1.5)Par int�egration, on obtient : Z t0t1 
dtR(t) = �1: (1.6)La sour
e de lumi�ere ayant une p�eriode Æt1, la 
rête suivante, �emise en t1 + Æt1, nousparviendra en t0 + Æt0 o�u Æt0 v�eri�eZ t0+Æt0t1+Æt1 
dtR(t) = �1 (1.7)La di��eren
e entre les �equations 1.7 et 1.6 donne :
 Æt0R(t0) = 
 Æt1R(t1) (1.8)En exprimant les longueurs d'onde �emise �1 et re�
ue �0, on peut faire intervenir led�e
alage spe
tral z : R(t0)R(t1) = �0�1 � 1 + z (1.9)



1.1. COSMOLOGIE 21Dans le 
as d'un Univers en expansion, la longueur d'onde du rayonnement re�
u estdon
 d�e
al�ee vers une valeur plus grande.La m�etrique de FLRW permet �egalement de retrouver de fa�
on formelle la loi deHubble qui relie le d�e
alage spe
tral d'un objet z �a sa distan
e D : 
z = H0D.1.1.3 Equations d'Einstein et de FriedmannLe 
adre th�eorique le plus 
ouramment utilis�e pour d�e
rire l'Univers est 
elui dela Relativit�e G�en�erale (Einstein, 1915 [35℄) selon laquelle la g�eom�etrie est modi��eepar la pr�esen
e de mati�ere. Les �equations d'Einstein sont du type :COURBURE = MATIERE (1.10)L'�e
riture de 
ette �equation fait intervenir les notations tensorielles que nous n'intro-duirons pas.Les �equations de Friedmann d�e
oulent des �equations d'Einstein et vont permettred'exprimer le fa
teur d'�e
helle R(t) et le param�etre de 
ourbure k en fon
tion desparam�etres fondamentaux du 
uide 
osmique, la densit�e � et la pression P . Ellessont donn�ees par :  _RR!2 = 8�G3 � + 
23 �� 
2R2 k (1.11)�RR = �4�G3 �� + 3P
2 �+ 
23 � (1.12)d(�
2R3)dt = �P dR3dt (1.13)o�u � 
orrespond �a la 
onstante 
osmologique introduite historiquement par Einsteindans un sou
i d'obtenir une solution statique d'Univers. Pour être 
apable de r�esoudre
es �equations, il faut disposer d'une �equation d'�etat du 
uide 
osmique, reliant sapression P et sa densit�e �.La premi�ere �equation 
orrespond �a l'�evolution du fa
teur d'�e
helle. En l'�evaluant�a l'�epoque a
tuelle t0, et en introduisant la 
onstante de Hubble H0 = ( _R=R)t=t0 , onpeut la r�e�e
rire : 
0 + 
� + 
k = 1 (1.14)ave
 : 8>>>>>><>>>>>>: 
0 = 8�G3H20 �0 = �0�
0
� = 
23H20 �
k = � 
2H20R20 k (1.15)o�u �
 = 3H20=8�G = 1,88 10�26 h2 kgm�3 est la densit�e 
ritique de l'Univers 2. Lesdi��erents 
u 
onstituent les param�etres 
osmologiques qui r�egissent la g�eom�etrie etla dynamique de l'Univers.2Ce
i 
orrespond �a �
 = 2; 79� 1011 h2 M�Mp
�3 { o�u M� est la masse du soleil.



22 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIES1.2 Le probl�eme de la mati�ere noireNous allons d�esormais nous int�eresser plus pr�e
is�ement au param�etre 
0 = �0=�
.De fa�
on g�en�erale, il 
orrespond �a la somme des di��erentes densit�es �a prendre en
ompte �a une �epoque donn�ee : �0 = �M0 + �
0.L'Univers est a
tuellement domin�e par la mati�ere et on peut raisonnablement n�egligerla 
ontribution du rayonnement (

0 ' 4; 2�10�5 h�2 et 
M0 � 0; 3) , d'o�u : �0 = �M0et 
0 = 
M0.Les exp�erien
es r�e
entes semblent pointer vers une valeur de 
M0 pro
he de 0.3.Ces exp�erien
es reposent sur l'�etude des amas de galaxies, du fond di�us 
osmolo-gique, et des supernovae de type Ia [49℄. N�eanmoins, si les 
osmologistes semblents'a

order et 
onverger vers une telle valeur de 
M0 pro
he de 0.3, la situation estplus 
ompliqu�ee et il ne serait pas honnête d'aÆrmer que l'on 
onnaisse 
e param�etreave
 
ertitude. Par exemple, les travaux de Vau
lair et al. [125℄ parviennent �a unevaleur de 
M0 pro
he de l'unit�e et par 
ons�equent n'ont pas besoin d'introduire une
onstante 
osmologique pour rendre 
ompte des observations. Ces travaux reposentsur l'observation en X d'amas distants �a l'aide du satellite XMM. Vau
lair et al. ontmis en �eviden
e une �evolution dans la population des amas en fon
tion du redshift,signe d'une densit�e de mati�ere �elev�ee.
M0 
orrespond �a la densit�e de masse totale de l'Univers. Comparons la �a la
ontrainte sur la densit�e de baryons d�eduite du mod�ele de la nu
l�eosynth�ese : 
bh2 =0; 02� 0; 002. La 
omparaison entre 
M0 et 
b indique don
 la pr�esen
e d'une fortequantit�e de mati�ere non-baryonique. On peut �egalement mettre en parall�ele la densit�ede baryons et 
elle de la mati�ere lumineuse 
ontenue dans les �etoiles, 
� [34℄ : 
�h =0; 003 � 0; 002. L'examen de 
es derni�eres relations met en �eviden
e deux 
hoses :il existe de la mati�ere noire - noire 
ar elle n'�emet pas (ou pas assez pour qu'ony soit sensible) de lumi�ere mais est n�e
essaire dans les bilans d'�energies. Une petitepartie (' 4%) de 
ette mati�ere est baryonique, l'autre est non baryonique, 
'est �a dire
onstitu�ee d'une mati�ere dont la nature est in
onnue. La mati�ere noire baryonique a�et�e re
her
h�ee par exemple grâ
e au ph�enom�ene de mi
rolensing sous la forme d'objetsmassifs 
ompa
ts (\MAssive Compa
t Halos Obje
ts", ou MACHOs).Quant �a la mati�ere noire non baryonique, son origine myst�erieuse est sujette �asp�e
ulations, notamment dans le domaine de la physique des parti
ules (Kolb, 2002[65℄). Les 
andidats ont la 
ara
t�eristique 
ommune d'être faiblement 
oupl�es �a lamati�ere baryonique :{ les neutrinos massifs, �a la base des s
�enarios de mati�ere noire 
haude (\HotDark Matter" ou HDM). La mati�ere noire 
haude est de faible masse et en
orerelativiste au moment de son d�e
ouplage. On la distingue de la mati�ere noirefroide (\Cold Dark Matter" ou CDM) qui s'est d�e
oupl�ee tr�es tôt dans l'his-toire thermique de l'Univers. Les exp�erien
es r�e
entes ayant mis en �eviden
el'os
illation de neutrinos ont �x�e un ordre de grandeur autour de l'eV sur lamasse des neutrinos. Ces parti
ules ne devraient don
 pas 
ontribuer de fa�
onpr�epond�erante �a la mati�ere noire. De plus, les neutrinos 
hauds et massifs nepermettent pas de rendre 
ompte de la formation des stru
tures jusqu'aux�e
helles de galaxies. Il faut faire intervenir de la mati�ere noire froide.{ La mati�ere noire ti�ede (masse de l'ordre de 1 keV) qui pourrait se trouver sousforme de neutrinos st�eriles ou de gravitinos (partenaire supersym�etrique du



1.2. LE PROBL�EME DE LA MATI�ERE NOIRE 23graviton).{ Les WIMPS (\Weakly Intera
tive Massive Parti
ules"), parti
ules massivesfaiblement 
oupl�ees �a la mati�ere ordinaire, englobant les neutrinos massifs. Lesexp�erien
es Antares ou Edelweiss 
her
hent des masses 
omprises entre 100 et1000 GeV.{ Les partenaires supersym�etriques de parti
ules ordinaires, 
omme les photinoset les gravitinos, peuvent 
onstituer la mati�ere noire froide.Quelle que soit la nature de 
ette mati�ere noire froide, on a de plus en plusd'�el�ements en faveur de son existen
e.Historiquement, 
'est Zwi
ky, en 1933 [133℄ qui a pour la premi�ere fois �emisl'hypoth�ese auda
ieuse de l'existen
e de mati�ere noire en �etudiant l'amas de Coma.Il trouve que les vitesses d'agitation des galaxies y sont bien trop grandes pour quela stabilit�e dynamique de l'amas soit assur�ee par la seule masse lumineuse.Plus tard, 
'est l'�etude des vitesses de rotation des �etoiles et du gaz en fon
tionde la distan
e au 
entre dans les galaxies spirales qui am�enera �a supposer l'existen
ede mati�ere noire (Freeman, 1970 [40℄) : si la masse des galaxies �etait simplement
on
entr�ee dans le disque lumineux, 
ette 
ourbe de rotation devrait être d�e
roissanteau del�a d'un 
ertain rayon. Or elle reste 
onstante bien au del�a de la partie lumineuse(on �etudie alors la vitesse des nuages de gaz HI plutôt que 
elle des �etoiles) 
ommeon le voit sur la Figure 1.2. Un halo de mati�ere noire sph�erique et �etendu permetde rendre 
ompte des observations. Le rapport de la masse M sur la luminosit�e L

Fig. 1.2 { Vitesse de rotation des parti
ules test (�etoiles, nuages HI) en fon
tion de la distan
e au
entre des galaxies spirales. Les 
ourbes restent plates alors que l'on s'attendrait �a les voir d�e
rô�tresi la masse �etait 
on
entr�ee dans la partie lumineuse de la galaxie. (Sofue et al., 1999 [108℄)des galaxies est ainsi bien plus grand que la valeur mesur�ee pour un astre 
ompa
tlumineux (M�=L� pour le Soleil). On a l'ordre de grandeur suivant pour les galaxies :M=L � 20M�=L�. La partie la plus importante de la masse des galaxies se trouve



24 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIESdon
 sous forme non-lumineuse. Les amas de galaxies semblent regrouper en
oredavantage de mati�ere noire. L'�etude des dispersions de vitesse des galaxies dans desamas permet d'estimer le rapport masse sur luminosit�e : Carlberg et al, 1996 [20℄trouvent M=L = 295 � 53 hM�=L�. Les r�esultats plus r�e
ents de Lokas & Mamon,2003 [73℄ donnent M=L ' 351 h70M�=L�.Tout au long de 
e manus
rit, nous utiliserons la 
osmologie \�a la mode" au mo-ment de l'�e
riture de 
e manus
rit, dite �CDM (� 
ar on utilise un mod�ele d'Universdot�e d'une 
onstante 
osmologique, CDM 
ar on adopte un mod�ele de mati�ere noirefroide) : 
M = 0:3; 
� = 0:7, H0 = 65 h65 km s�1 Mp
�1. Dans un tel mod�ele
osmologique, �a z = 0:2, 100 
orrespond �a 3:55h�165 kp
.1.3 GalaxiesOn va donner quelques propri�et�es de base des galaxies auxquelles on fera r�ef�eren
edans 
e manus
rit. On 
ommen
era par pr�esenter une 
lassi�
ation par type, puis lafon
tion de luminosit�e. On s'int�eressera ensuite aux relations d'�e
helle qui relient laluminosit�e �a la masse des galaxies. En�n, on parlera de mati�ere noire au sein desgalaxies ; en parti
ulier, on �enum�erera les di��erentes m�ethodes (le lensing mis �a part)permettant d'�etudier les halos de mati�ere noire des galaxies, notamment 
elles quiont mis en �eviden
e la pr�esen
e d'un tel halo.1.3.1 Classi�
ationCes �enormes a

umulations d'�etoiles, gaz et poussi�eres que sont les galaxies nesont pas toutes identiques ; on va d�e�nir des types morphologiques bas�es sur leurapparen
e optique. On obtient 
e faisant le diagramme de Hubble (Figure 1.3). Lesgalaxies en forme d'ellipses sont appel�ees elliptiques et d�e�nissent la bran
he allant deE0 �a E7, o�u le num�ero 
orrespond �a 10 fois la valeur de l'ellipti
it�e 1� b=a, ave
 a etb respe
tivement grand et petit axes de l'ellipse. Les galaxies dot�ees d'une stru
tureen forme de disque et munie de bras spiraux sont appell�ees galaxies spirales S. Ellespr�esentent aussi une 
omposante sph�erique en leur 
entre, le bulbe. Les galaxies spi-rales dot�ees d'une barre sont appell�ees spirales barr�ees SB. On d�e�nit des sous-
lassesde galaxies spirales Sa, Sb, S
, Sd (Figure 1.3). L'interm�ediaire entre les elliptiqueset les spirales sont les galaxies lenti
ulaires S0, form�ees d'un disque et d'un bulbe,mais ne pr�esentant pas de bras spiraux. Les galaxies irr�eguli�eres sont 
elles qui ne
orrespondent �a au
un des types d�e�nis. On appelle les galaxies elliptiques et len-ti
ulaires early-type alors que les spirales et les irr�eguli�eres sont appell�ees late-type.Contrairement �a 
e qu'ils pourraient laisser supposer, 
es termes ne 
on
ernent pasl'âge des galaxies ou ne d�e�nissent pas une quel
onque �etape dans l'�evolution desgalaxies.1.3.2 Fon
tion de luminosit�eLa fon
tion de luminosit�e 
orrespond �a un 
omptage de galaxies : il s'agit dunombre de galaxies pour une magnitude apparente donn�ee. Pour obtenir une tellefon
tion, on e�e
tue le 
omptage dans l'Univers lo
al. D�es lors, la luminosit�e L� (ou



1.3. GALAXIES 25

Fig. 1.3 { Diagramme de Hubble des galaxiesla magnitudeM�) d'un �e
hantillon de galaxies se d�eduit de l'ajustement de la fon
tionde luminosit�e par une fon
tion de S
he
hter (1976), de la forme :�(L)dL = ��� LL��� exp�� LL�� dLL� (1.16)o�u L 
orrespond �a la luminosit�e d'une galaxie et �(L)dL au nombre de galaxies dot�eesd'une luminosit�e 
omprise entre L et L + dL par Mp
3. Il y a trois param�etres �aajuster : �, �� et L�. La pente de la queue de la fon
tion de luminosit�e est d�etermin�eepar �. Lorsque � = �1, la fon
tion de luminosit�e est quali��ee de plate. L� est laluminosit�e 
ara
t�eristique, et �� 
orrespond au nombre de galaxies par Mp
3 dot�eesde la luminosit�e 
ara
t�eristique L�. Les valeurs lo
ales de � et de �� sont in
ertaines,notamment 
ar il se peut que 
es param�etres d�ependent du type morphologique, alorsque la 
ontribution de 
haque type �a la fon
tion de luminosit�e globale n'est pas 
laire.Une fois d�e�nie la luminosit�e 
ara
t�eristique L� �a z = 0, on translate 
ette lu-minosit�e au redshift qui nous int�eresse, pour obtenir une luminosit�e L� �a un redshiftdonn�e. La Figure 1.4 montre une fon
tion de luminosit�e (Binggelli et al., 1988 [12℄).On peut aussi 
iter l'�etude faite par de Lapparent, 2003 [29℄ qui fait un bilan r�e
entde toutes les fon
tions de luminosit�e.1.3.3 Relations d'�e
helleD�e�nir une luminosit�e 
ara
t�eristique L� est utile pour �etudier des populationsde galaxies de fa�
on statistique et en d�eduire des informations moyennes sur 
et�e
hantillon : on est en pr�esen
e de galaxies plus ou moins brillantes, et souvent onram�ene les r�esultats d�eduits des informations 
ontenues dans 
et �e
hantillon �a unegalaxie \standard" munie d'une luminosit�e 
ara
t�eristique L�. Nous allons exposerles relations dites de Tully-Fisher et de Faber-Ja
kson qui exprime une relation entrela luminosit�e et un param�etre 
ara
t�erisant la masse : �v pour la vitesse de rotationmaximale d'un disque gala
tique, et � pour la dispersion de vitesse des �etoiles. L'ex-posant � intervenant dans 
es relations ne 
orrespond pas �a une dynamique simple,surtout par
e que la luminosit�e ne tra
e pas la masse simplement. Le 
as �=4 a unesigni�
ation physique : il entraine un rapport masse sur luminosit�e 
onstant, o�u lamasse 
orrespond �a la masse totale du halo, 
'est �a dire �evalu�ee �a l'ext�erieur du halo.
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Fig. 1.4 { Fon
tion de Luminosit�e des galaxies de 
hamp, ave
 les 
ontributions 
orrespondantaux di��erents types morphologiques (Binggelli et al., 1988 [12℄).Relation de Tully-FisherPour les galaxies spirales, Tully & Fisher ont introduit en 1977 [122℄ une relationappell�ee relation de Tully-Fisher qui relie la luminosit�e L �a la dispersion des vitessesd�eduite de la largeur de la raie de l'hydrog�ene neutre �a 21 
m �v :L / (�v)� (1.17)Cette �equation peut s'exprimer de fa�
on �equivalente 
omme une relation entre lamagnitude absolue m et �v :m = �52� log(�v) + 
onst (1.18)La relation d�epend l�eg�erement du type de galaxie spirale 
onsid�er�ee ainsi quede la bande spe
trale dans laquelle on mesure la magnitude. Dans la litt�erature, ontrouve des valeurs de � de l'ordre de 4. La Figure 1.5 illustre 
ette relation.Relation de Faber-Ja
ksonPour les galaxies elliptiques, une relation similaire est propos�ee d�es 1976 par Faber& Ja
kson [38℄, reliant la luminosit�e L �a la dispersion 
entrale de vitesse � :L / �� (1.19)



1.3. GALAXIES 27Comme pour la relation de Tully-�sher, on a � ' 4, mais on trouve dans la litt�eraturedes valeurs allant de 2 �a 5. La valeur de 2, moins 
ourante, est trouv�ee dans le 
as del'�etude de Gerhard et al., 2001 ([45℄). En termes de magnitudes, la relation pr�e
�edenteest �equivalente �a : m = �52� log(�) + 
onst (1.20)La Figure 1.5 illustre 
ette relation. Ces relations ont �et�e �etablies empiriquementde l'�etude des parties lumineuses des galaxies, 
'est �a dire sur des �e
helles de quelquesdizaines de kp
. Il n'est pas �evident qu'elles soient en
ore valables sur des �e
helles dequelques 
entaines de kp
.

Fig. 1.5 { Gau
he : relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales (Tully & Fisher, 1977 [122℄).Droite : relation de Faber-Ja
kson pour les galaxies elliptiques (Faber & Ja
kson, 1976 [38℄).1.3.4 Distribution en ellipti
it�eLa distribution en ellipti
it�e observ�ee pour les galaxies est d�e
rite par une Gaus-sienne de largeur � ' 0.2/0.3 d'apr�es les surveys [31℄.Ps(~"s) = 12�� exp �~"s22�2 ! (1.21)Chaque point de la Figure 1.6 repr�esente une galaxie et nous renseigne sur lavaleur de son ellipti
it�e e = e1 + ie2. Les galaxies proviennent d'un 
li
h�e de la
am�era CFH12k 
entr�e sur l'amas A1763 (voir Chapitre 7). Ce nuage de points estbien d�e
rit par l'�equation 1.21, o�u � ' 0.28. On 
al
ule en e�et les dispersions sur e1et e2 : �e1 = 0:278 & �e2 = 0:281. La 
ovarian
e est inf�erieure �a 10�3.
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Fig. 1.6 { Distribution des ellipti
it�es d'un �e
hantillon de galaxies observ�ees �a l'aide de la 
am�eraCFH12k 
entr�ee sur l'amas A1763, dans le plan (e1; e2).1.3.5 Mati�ere noire au sein des GalaxiesCette th�ese pr�etend apporter des �el�ements de r�eponse �a l'�etude de la mati�erenoire au sein des galaxies en utilisant l'outil des lentilles gravitationnelles. Un teloutil est relativement r�e
ent et les �etudes de mati�ere noire dans les galaxies n'ontpas attendu l'�emergen
e du lensing. La plupart des m�ethodes que l'on va exposer i
ireposent sur la dynamique de parti
ules test vues 
omme des tra
eurs du potentielgravitationnel de la galaxie 
entrale. Comme on a vu plus haut, 
'est tout d'abordau sein des galaxies spirales que l'on a mis en �eviden
e l'existen
e de mati�ere noireen �etudiant les 
ourbes de rotation.La situation des galaxies elliptiques est plus 
ompliqu�ee ; elles sont 
ompos�eesd'�etoiles sur des orbites non 
ir
ulaires. De plus, les tra
eurs 
omme les nuages degaz sont rares dans les elliptiques. Il a don
 �et�e plus long d'�etablir l'existen
e dehalos de mati�ere noire au sein des galaxies elliptiques. Certaines galaxies elliptiques
ontiennent du gaz d'hydrog�ene neutre, qui peut être utilis�e pour des �etudes dyna-miques de la même fa�
on que pour les galaxies spirales. Un tra
eur plus int�eressantest le gaz 
haud que l'on trouve dans 
ertaines galaxies elliptiques qui �emettent desrayons X : de même que pour les amas, en supposant un �equilibre hydrostatique pourle syst�eme, la mesure du rayonnement X permet d'estimer les masses des galaxieselliptiques. Dans 
ertaines galaxies, la dynamique des n�ebuleuses plan�etaires et desamas globulaires a �et�e utilis�ee. Notons que l'on peut utiliser la 
in�ematique des �etoilesdans les grandes elliptiques.Finalement, 
es di��erentes m�ethodes ont montr�e de fa�
on ind�ependante qu'ilexistait un halo de mati�ere noire au sein des galaxies elliptiques (voir par exempleBertin, 2000 [9℄).La statistique des quasars ampli��es gravitationnellement a aussi montr�e l'exis-ten
e de halos de mati�ere noire dans les galaxies elliptiques (Maoz & Rix, 1993 [81℄).



1.3. GALAXIES 29Etant donn�e que l'on pense que les galaxies elliptiques se forment �a partir defusions de galaxies spirales, il n'est pas �etonnant que l'on trouve des halos de mati�erenoire au sein de 
es deux populations.R�esumons les di��erentes m�ethodes \traditionnelles" pour l'�etude des galaxies :{ Courbes de rotation de parti
ules tests (�etoiles, nuages HI) : 
e sont les �etudeshistoriques ayant donn�e lieu aux suppositions de l'existen
e de mati�ere noire.{ Cin�ematique de galaxies satellites (voir Se
tion suivante).{ Cin�ematique des n�ebuleuses plan�etaires.{ Cin�ematique des amas globulaires.{ Cin�ematique des �etoiles dans les grandes elliptiques.{ Observations en X.1.3.6 Dynamique des galaxies satellitesLa dynamique des galaxies satellites permet d'�etudier le halo sur des distan
esallant jusqu'�a quelques 
entaines de kp
. Etant donn�e que 
ette m�ethode permetd'�etudier des distan
es 
omparables �a 
elles �etudiables grâ
e au lensing, nous allonsdis
uter un peu plus en d�etails les r�esultats obtenus ave
 
ette m�ethode, 
e qui nouspermettra de les 
omparer ave
 les r�esultats obtenus grâ
e au galaxy-galaxy lensing.Bien sûr, 
ette m�ethode permet d'�etudier des galaxies de 
hamp et non pas d'amas.L'id�ee est la suivante : on utilise une galaxie 
omme tra
eur du potentiel gravita-tionnel d'une galaxie plus brillante et 
onsid�er�ee 
omme plus massive. Cette m�ethode
omporte ses diÆ
ult�es propres : 
omme pour toute �etude dynamique, il faut êtresûr que la galaxie satellite est e�e
tivement li�ee gravitationnellement �a la galaxie quel'on se propose d'�etudier : par proje
tion, on peut in
lure des galaxies satellites quien fait se trouvent en avant-plan ou en arri�ere-plan de la galaxie �a �etudier et qui nelui sont pas physiquement asso
i�ees. Cela peut largement biaiser les r�esultats d�eduitsde l'�etude. On appelle "interlopers" 
es 
ontaminants. Une autre limitation est queles halos de galaxies sont �etudi�es de fa�
on statistique, les galaxies 
entrales ne dispo-sant typiquement que d'un ou deux satellites utilisables, 
'est �a dire assez brillantspour être d�ete
t�es et �etudi�es spe
tros
opiquement, et assez faibles pour s'assurer quele satellite est beau
oup moins massif que la galaxie 
entrale. Il est don
 n�e
essaired'a

umuler plusieurs galaxies 
entrales et par 
ons�equent seulement un pro�l dedensit�e moyenn�e peut être 
ontraint.Galaxies spiralesC'est �a Dennis Zaritsky (Zaritsky et al. 1993 [130℄, 1997 [131℄) que l'on doit lespremiers r�esultats sur les halos de mati�ere noire de galaxies spirales �a grand rayon(de l'ordre de la 
entaine de kp
). L'�e
hantillon de galaxies utilis�e a �et�e 
hoisi le plushomog�ene possible : puisque les galaxies 
entrales vont être a

umul�ees a�n d'obtenirsuÆsament de statistique, un �e
hantillon bien homog�ene permet une interpr�etationdes r�esultats plus fa
ile. C'est ainsi que les auteurs se sont restreints aux types Sb etS
, dot�es de magnitudes absolues telles que : �22:4 < MB < �18:8. Cette s�ele
tionl�a aussi permet de s'assurer d'avoir un �e
hantillon homog�ene, 
ar on pense que lavitesse de rotation 
entrale d�epend du type et de la luminosit�e.La galaxie 
entrale 
andidate doit être isol�ee, 
'est �a dire ne pas avoir de voisin
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 qui ne soit pas au moins 2.2 magnitudes plus faible qu'elle,ni de voisin �a moins de 1Mp
 qui ne soit pas au moins 0.7 magnitude plus faiblequ'elle. Les galaxies satellites doivent se trouver �a une distan
e projet�ee inf�erieure�a 500 kp
 et pr�esenter une di��eren
e de magnitude d'au moins 2.2 magnitudes parrapport �a la galaxie 
entrale. De plus, la di��eren
e de vitesse �v entre les deux doitêtre inf�erieure �a 500 km/s. Une telle di��eren
e de magnitude permet de s'assurerque le satellite est beau
oup moins massif que l'objet 
entral, et par 
ons�equent qu'ilpeut 
orre
tement être 
onsid�er�e 
omme une parti
ule test. La di��eren
e de vitesseimpos�ee permet quant �a elle d'ex
lure les 
ouples pro
hes seulement par proje
tionmais pas physiquement (les fameux \interlopers").La premi�ere �etude 
omporte 69 satellites autour de 45 galaxies 
entrales, alorsque la se
onde 
omporte 115 satellites autour de 69 galaxies 
entrales. Les r�esultatsprin
ipaux de 
es deux �etudes sont similaires : la dispersion de vitesse du satellitereste 
onstante jusqu'�a 400 kp
 de la galaxie 
entrale, 
e qui implique que le halo
entral s'�etend au del�a de 200 kp
. Pour une galaxie typique, une vitesse 
ir
ulaire de200 km/s est d�eriv�ee, et la masse dans un rayon de 200 kp
 est de l'ordre de 2 1012M�. Une telle vitesse 
ir
ulaire est 
omparable ave
 les vitesses de rotation trouv�eesdans les r�egions plus 
entrales des galaxies spirales. Par 
ontre, ils ne trouvent pas de
orr�elations entre la vitesse de rotation et la luminosit�e, 
omme 
'est le 
as dans lesparties 
entrales o�u vitesse de rotation et luminosit�e sont 
onne
t�ees par la relationde Tully-Fisher. Ce r�esultat semble indiquer que les propri�et�es des galaxies �a grande�e
helle sont ind�ependantes des propri�et�es sur des �e
helles plus petites.Le prin
ipal r�esultat de 
es �etudes est que les galaxies spirales isol�ees sont dot�eesd'un halo massif de mati�ere noire qui s'�etend bien au del�a du rayon optique.Etudes des galaxies du SDSSM
Kay et al., 2002 [85℄ ont utilis�e les donn�ees du Sloan Digital Sky Survey (SDSS)pour l'�etude de dynamique de galaxies satellites. Cette �etude est parti
uli�erementint�eressante 
ar elle a �et�e men�ee pour 
on�rmer des r�esultats obtenus sur les mêmesdonn�ees �a l'aide du galaxy-galaxy lensing (M
Kay et al., 2001 [84℄, voir Chapitre 3) :une relation de proportionnalit�e entre la masse et la luminosit�e des galaxies, et 
e pourdi��erentes bandes. Ce r�esultat est 
lairement en 
ontradi
tion ave
 
eux de Zaritskyet al., mais M
Kay et al. n'utilisent pas un �e
hantillon aussi homog�ene que Zaritsky etal. : les galaxies 
entrales in
luses dans l'analyse doivent être au moins deux fois pluslumineuses que tout voisin pr�esent jusqu'�a une distan
e projet�ee de 2h�1 Mp
. Lesgalaxies satellites doivent se trouver �a moins de 500h�1 kp
 de la galaxie 
entrale, êtreau moins 1.5 magnitudes plus faible que 
ette derni�ere et pr�esenter une di��eren
e devitesse �v inf�erieure �a 1000 km/s en valeur absolue. En analysant la 
ouleur u0 � r0,M
Kay et al. estiment que 75 % de leur �e
hantillon de galaxies 
entrales sont deselliptiques et seulement 25 % des spirales. Leur �e
hantillon est don
 tr�es di��erent de
elui de Zaritsky et al. En tout, M
Kay et al. disposent de 618 galaxies 
entraleset 1225 galaxies satellites. Eux non plus ne trouvent pas de vitesse de rotation qui
hute, 
e qui implique l'existen
e d'un halo de mati�ere noire �etendu. D'autre part,l'�etude 
on�rme les r�esultats obtenus via le galaxy-galaxy lensing dans le sens o�u ilstrouvent une relation entre la masse et la luminosit�e de la forme M ' L, pour toutesles bandes spe
trales sauf en u0.



1.3. GALAXIES 31R�evision par Prada et al.Prada et al. 2003 [106℄ ont eux aussi utilis�e le SDSS qu'ils ont 
ompl�et�e ave
 desdonn�ees du 
atalogue RC3 (de Vau
ouleurs et al. 1991 [30℄) dot�e d'une photom�etrieplus pr�e
ise que 
elle du SDSS. Prada et al. ont 
onstitu�e trois sous-�e
hantillons, l'undeux (le troisi�eme) obtenu ave
 des 
rit�eres de s�ele
tion 
omparables �a 
eux de M
Kayet al. Les deux premiers di��erent uniquement par le domaine de redshift autoris�e pourles galaxies 
entrales : z �0.03 et z �0.2. Les galaxies 
entrales ne doivent pas avoirde voisins dans un 
er
le de 500h�1 kp
 qui pr�esentent une di��eren
e de vitesse�v inf�erieure �a 1000 km/s en valeur absolue et qui ne soient pas au moins deuxmagnitudes plus faibles. Les galaxies satellites doivent se trouver �a moins de 350h�1kp
 de la galaxie 
entrale, être au moins 2 magnitudes plus faibles que 
ette derni�ereet pr�esenter une di��eren
e de vitesse �v inf�erieure �a 500 km/s en valeur absolue. Cesdi��erents �e
hantillons 
omportent entre 453 et 2734 satellites autour de 283 �a 1107galaxies 
entrales.Prada et al. ont port�e un e�ort parti
ulier pour enlever les 
ontaminants en s'ap-puyant sur un travail de simulation num�erique. Les r�esultats sont les suivants : pourles trois sous �e
hantillons, ils trouvent une dispersion de vitesse qui d�e
roit ave
 la dis-tan
e, r�esultat allant dans le sens des pro�ls \universels" 
omme le pro�l de Navarro,Fren
k et White (pro�l NFW, 1996 [97℄). Lorsqu'ils 
onservent les 
ontaminants, ilstrouvent une dispersion de vitesse qui reste 
onstante, 
omme M
Kay et al. D'autrepart, Prada et al. testent l'�eventuelle d�ependan
e de la dispersion de vitesse ave
 laluminosit�e de la galaxie 
entrale. En 
al
ulant la dispersion de vitesse dans 120h�1kp
, les r�esultats sont 
oh�erents ave
 une d�ependan
e de la forme � / L0:3, en a
-
ord ave
 les relations �a plus petite �e
helle (Tully-Fisher, Faber-Ja
kson), mais end�esa

ord ave
 les r�esultats de M
Kay et al. qui trouvent une relation de la forme� / L0:5. Par 
ontre, en 
al
ulant la dispersion de vitesse dans 350h�1 kp
, Pradaet al. sont 
apables de reproduire les r�esultats de M
Kay et al. (2001 et 2002) pourlesquels un rayon de 260h�1 kp
 est introduit. Cela permet d'expliquer la di��eren
eentre les r�esultats de Prada et al. et 
eux de M
Kay et al.1.3.7 Th�eorie modi��ee de la gravit�eLa nature myst�erieuse de 
ette mati�ere noire a motiv�e une remise en question dela loi Newtonienne de la Gravitation 
omme une alternative �a l'introdu
tion de 
ettehypoth�ese de mati�ere noire. Les travaux de Milgrom (1983 [86℄ [87℄ [88℄) proposentune th�eorie modi��ee de la gravit�e qui permet de rendre 
ompte des 
ourbes de ro-tation des galaxies spirales sans introduire de mati�ere noire. Dans le 
adre de 
etteth�eorie appel�ee MOND (Modi�ed Newtonian Dynami
s), l'a

�el�eration Newtonienneest 
hang�ee pour les petites a

�el�erations.L'a

�el�eration gravitationnelle pr�evue par MOND est de la forme :gMOND = 8<: gN si gN � a0pgNa0 si gN � a0 (1.22)o�u gN 
orrespond �a l'a

�el�eration Newtonienne et gMOND �a l'a

�el�eration dans le 
adrede MOND. a0 est une a

�el�eration 
hara
t�eristique, de l'ordre de 10�8
m s�1.



32 CHAPITRE 1. COSMOLOGIE ET GALAXIESA partir de l'�equation pr�e
�edente, on obtient :v4rot = GMa0 pour gN � a0 (1.23)
e qui signi�e que les 
ourbes de rotation doivent être asymptotiquement plate dansle 
adre de MOND. De plus, 
ette modi�
ation permet de reproduire la relation deTully-Fisher ave
 un exposant � = 4 pour toutes les galaxies. MOND peut don
 êtretest�ee en mesurant des 
ourbes de rotation et en 
omparant 
es mesures �a la relationmasse-vitesse (M / v4rot).Une revue r�e
ente de MOND par Sanders & M
Gaugh (2002) [107℄ est disponible.1.4 Amas de GalaxiesL'importan
e de l'�etude des amas de galaxies en 
osmologie n'est plus �a d�emontrer :
e sont les objets li�es gravitationnellement les plus massifs de l'Univers, et dans le
adre des mod�eles hi�erar
hiques de formation des stru
tures, ils 
onstituent la 
lassed'objets qui se sont form�es le plus r�e
emment. Il y a deux pr�edi
tions th�eoriques surlesquelles s'appuie l'�etude des amas de galaxies. Tout d'abord, la fon
tion de massedes amas, 
'est �a dire le nombre d'amas de galaxies d'une masse donn�ee. Cette fon
-tion peut être pr�edite par des mod�eles lin�earis�es de l'�evolution du 
hamp de densit�ede masse ave
 une simple pres
ription pour la formation d'objets gravitationellementli�es : 
'est l'appro
he de Press & S
he
hter, 1974 [109℄. Les r�esultats des simulationsnum�eriques ont 
on�rm�e 
ette appro
he (Jenkins et al. 2001 [57℄). La fon
tion demasse des amas et son �evolution d�ependent fortement des param�etres 
osmologiques.La se
onde pr�edi
tion th�eorique sur laquelle la re
her
he 
osmologique a
tuellerepose provient des simulations num�eriques �a haute r�esolution de la formation desstru
tures. En e�et, 
omme on le verra au Chapitre 4, de telles simulations ave

omme ingr�edients de la mati�ere noire froide 
onvergent vers un pro�l \universel"de masse. Le plus int�eressant est que 
e pro�l semble peu d�ependant des autresingr�edients de la simulation 
omme 
M0, �8, la pente du spe
tre de puissan
e, et
.Seule la nature froide de la mati�ere noire semble gouverner les simulations num�eriqueset les faire 
onverger vers 
e pro�l \universel". Si l'on arrive �a savoir si les galaxies etles amas de galaxies suivent ou non un tel pro�l, on pourra 
ontraindre dire
tementla nature de la mati�ere noire.Ces deux pr�edi
tions sont formul�ees en termes de masse qui n�e
essite d'êtred�eduite d'autres observables li�ees �a la masse. Parmis 
elles-
i, on a l'e�et de len-tille gravitationnelle, qui mesure dire
tement la masse pr�esente sur tout le long dela ligne de vis�ee, ave
 les risques de 
ontamination inh�erents �a 
ette m�ethode : s'ilexiste plusieurs amas sur une ligne de vis�ee donn�ee, on sera sensible �a la sommedes masses des amas individuels. Les observations en X de l'�emission du gaz 
haudde l'amas permettent quant �a elles de d�eterminer la temp�erature de l'amas, mais sa
onversion en masse d�epend de l'hypoth�ese forte selon laquelle le gaz est en �equilibrehydrostatique. Finalement, la 
in�ematique des galaxies au sein d'un amas donne aussiune estimation de la masse. Si les galaxies sont dans une situation d'�equilibre viriel,des mesures de dispersion de vitesse des galaxies peuvent être utilis�ees pour estimerla masse totale de l'amas. Mais si la distribution des vitesses 
ontient une 
om-posante syst�ematique, on va surestimer la masse de l'amas. Lorsque l'on applique
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es di��erentes m�ethodes pour d�eterminer la masse du même amas,les r�esultats pr�esentent des in
omptabilit�es. Si l'ordre de grandeur est bien retrouv�epar les di��erentes m�ethodes, il reste en
ore �a aÆner les mod�eles et les m�ethodes a�nd'�eliminer 
es in
oh�eren
es.
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36 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLES2.1 Pr�esentation du ph�enom�eneDans le 
adre de la th�eorie de la relativit�e g�en�erale (Einstein 1916), une massed�eforme lo
alement l'espa
e temps. La traje
toire des rayons lumineux qui passent auvoisinage d'une telle masse sont des g�eod�esiques d'un espa
e 
ourbe et ne 
o��n
identpas ave
 des droites, g�eod�esiques d'un espa
e eu
lidien. On peut ainsi pr�evoir uned�eviation de la traje
toire de 
es rayons lumineux par rapport �a une droite.L'exp�edition historique de Eddington, en 1919 durant une �e
lipse solaire fut lapremi�ere validation exp�erimentale de la relativit�e g�en�erale. Einstein avait pr�edit, �aproximit�e du soleil, une d�eviation de 1,75". Eddington a mesur�e des d�eviations de1,98�0.16". Par la suite, 
'est Zwi
ky [133℄, dans les ann�ees Trente, qui per�
oit lari
hesse du ph�enom�ene 
omme moyen d'estimation de masse d'amas et la possibilit�ede d�ete
ter des objets lointains grâ
e au ph�enom�ene d'ampli�
ation. En avan
e surson temps, Zwi
ky avait même interpr�et�e la di��eren
e entre la masse lumineuse etla masse virielle au sein de l'amas de Coma en terme de pr�esen
e de mati�ere noire.Malgr�e un avenir prometteur, les lentilles gravitationnelles sont rest�ees en suspensdurant pr�es de quarante ans.C'est ave
 l'am�elioration des te
hniques de d�ete
tion que l'on a red�e
ouvert leph�enom�ene : en 1979, Walsh et al. [126℄ d�ete
t�erent deux images s�epar�ees de 5.7" dumême quasar, situ�e �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 prin
ipale d'un amas peu ri
he. Un peu plus tard, ona 
ommen
�e �a identi�er des stru
tures en forme d'ar
 : au sein de l'amas de galaxiesA370 (z = 0:375) par Sou
ail et al., en 1987 [120℄, et ind�ependamment dans les amasA370, A2218 et Cl2244-02 par Lynds & Petrosian, en 1986 [76℄. En 1987, Pa
zy�nski[102℄ a �emis l'hypoth�ese que 
es ar
s pr�esents au 
entre des amas, de 
ouleur bleue et�a faible brillan
e de surfa
e �etaient en fait des images gravitationnelles d�eform�ees degalaxies distantes situ�ees en arri�ere-plan de l'amas. Sou
ail et al., en 1988 [121℄, ont
on�rm�e 
ette hypoth�ese en mesurant le redshift de l'ar
 pr�esent dans A370, situ�e �az = 0:724.La pr�esen
e d'ar
s gravitationnels a 
on�rm�e que la masse totale d'un amas degalaxies est bien plus importante que 
elle des galaxies individuelles, 
on�rmant l'exis-ten
e de la mati�ere noire et de sa distribution r�eguli�ere non atta
h�ee aux galaxies.C'est notamment la qualit�e des images HST qui permet de r�esoudre des ar
s gravita-tionnels et d'en d�eduire des 
ontraintes sur les pro�ls de masse des amas de galaxies(e.g. Kneib et al, 1996 [62℄). Depuis, la m�ethode de re
onstru
tion de masse des amasde galaxies grâ
e aux d�eformations gravitationnelles qu'ils engendrent a 
onnu ungrand su

�es, et en parall�ele, des formalismes modernes ont vu le jour. Citons parexemple les travaux de Bourassa et al., 1984 [15℄ ; S
hneider, 1984 [114℄ ; ou en
oreBlandford & Narajan, 1986 [14℄.Un rayon lumineux provenant d'une galaxie lointaine peut traverser l'amas degalaxies dans des r�egions o�u le potentiel gravitationnel est plus ou moins important.Dans les r�egions 
entrales, on peut observer les ph�enom�enes spe
ta
ulaires d'ar
sgravitationnels, d'images multiples ; on parle de \strong lensing". Dans les r�egionsp�eriph�eriques, le potentiel de l'amas est plus faible et don
 les d�eformations sont pluspetites ; on parle de \weak lensing", qui va l�eg�erement 
hanger la forme et l'orientationdes galaxies d'arri�ere-plan. L'observation de 
es e�ets permet d'�etudier le potentielde l'amas sur des �e
helles allant de la 
entaine de kp
 (strong lensing) jusqu'au Mp




2.2. EQUATION DES LENTILLES 37(weak lensing).2.2 Equation des lentillesFormalisons un peu le probl�eme en �etablissant l'�equation des lentilles, �equationqui relie un objet sour
e �a son image �a travers le syst�eme optique gravitationnel. A�nd'all�eger 
e formalisme, nous allons faire quelques hypoth�eses de travail simpli�
a-tri
es. Commen�
ons par pr�e
iser les notations utilis�ees : � 
orrespond au potentielgravitationnel 3D de la distribution de masse, � au potentiel gravitationnel 2D, ob-tenu par proje
tion de � le long de la ligne de vis�ee, et ' 
orrespond au potentiel deslentilles.2.2.1 Hypoth�eses simpli�
atri
esUnivers homog�ene : L'�etude des lentilles gravitationnelles se pla
e dans le 
adrede la Relativit�e G�en�erale et du Prin
ipe Cosmologique (Chapitre 1). On utiliseradon
 la m�etrique de Robertson-Walker dans un Univers homog�ene et isotrope, et lasurdensit�e qui se trouve �a l'origine du ph�enom�ene de lensing est 
onsid�er�ee 
ommeune perturbation lo
ale de la m�etrique.Lentille min
e : On se pla
e dans l'approximation de lentille min
e, 
e qui supposeque l'�epaisseur de la lentille est n�egligeable devant les distan
es typiques du probl�eme,�a savoir les distan
es observateur-lentille et sour
e-lentille. Dans le 
as d'un amas degalaxies, l'�epaisseur typique est de l'ordre du Mp
, alors que les distan
es sont del'ordre du Gp
, don
 
ette hypoth�ese est v�eri��ee. Lorsque la lentille est 
onstitu�eed'une galaxie individuelle, l'hypoth�ese reste en
ore valide. Sous 
ette hypoth�ese delentille min
e, le pro�l de masse 
ara
t�erisant le d�e
e
teur se ram�ene �a la distributionde masse projet�ee sur le plan du 
iel.Milieu transparent : On suppose que les rayons lumineux �evoluent dans un milieutransparent ; la lentille n'engendre pas d'e�ets de di�usion ou d'absorption de lalumi�ere autrement que gravitationnellement. Le milieu intergala
tique dans un amasest tr�es dilu�e et le gaz pr�esent ne produit pas de d�e
exion ni de modi�
ation spe
tralede la lumi�ere qui soient d�ete
tables.Champs gravitationnels faibles et stationnaires : Consid�erons un amas degalaxies sur une ligne de vis�ee, 
'est une perturbation lo
ale de la m�etrique deRobertson-Walker. Dotons 
et amas d'une masse typique de M � 1015M� et d'unrayon R ' 1Mp
. D'apr�es le th�eor�eme du viriel, 
e syst�eme auto-gravitant pr�esenteune dispersion de vitesse � � pGM=R � 1 000 km s�1. Le 
hamp gravitationnel estdon
 faible 
ar : �=
2 � (�=
)2 ' 10�5 � 1. Dans 
e 
as, en n�egligeant les termes depression et 
onsid�erant que l'Univers est domin�e par la mati�ere, la m�etrique prend laforme suivante (Weinberg, 1972 [127℄) :ds2 = �1 + 2�
2 � 
2dt2 � �1� 2�
2 � dr2 (2.1)



38 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLESD'autre part, 
omparons le temps de travers�ee de l'amas pour un photon t
 'R=
 au temps dynamique du syst�eme tgrav ' 1=pG� � R=�, o�u � est la densit�evolumique de masse. L'appli
ation num�erique donne t
 � 106 ans et tgrav � 109 ans(
ela 
orrespond �a la p�eriode de relaxation violente d'un amas de galaxies). On peutdon
 
on
lure que l'hypoth�ese de 
hamp gravitationnel stationnaire est bien v�eri��eedans le 
as d'un amas de galaxies, don
 dans le 
as d'une galaxie aussi.Angles de d�e
e
tion faibles Cette hypoth�ese repose sur le fait que les d�eformationsde la m�etrique sont faibles. En e�et, prenons l'exemple d'une masse pon
tuelle Md�e
rite par la m�etrique de S
hwarzs
hild. Une sour
e sur la même ligne de vis�ee
onduira �a la formation d'une image sous l'aspe
t sym�etrique d'un anneau d'Einsteinde rayon angulaire �E donn�e par :�2E = DLSDOLDOS 4GM
2 (2.2)o�u DOL, DOS et DLS sont les di��erentes distan
es diam�etre-angulaire intervenantentre l'Observateur, la Lentille et la Sour
e (voir Figure 2.1). Pour M = 1015M�, onobtient �E ' 10. Les angles intervenant dans les 
al
uls sont don
 faibles et peuventêtre 
onfondus ave
 leurs tangentes. Ce
i �etant vrai au niveau des amas de galaxies,
'est aussi v�eri��e quand la lentille est une galaxie. En e�et, la masse typique d'unegalaxie est de l'ordre de 1012M�, 
e qui implique �E ' 1:8".2.2.2 Ban
 d'optiqueConsid�erons le ban
 d'optique de la Figure 2.1. La lentille se trouve �a z = zL,la sour
e �a z = zS. En l'absen
e de lentille, l'observateur verrait la sour
e (pon
-tuelle) sous un angle ~�S. La lentille provoque une d�e
exion d'angle ~�, et l'image estvue sous l'angle ~�I. Les di��erentes distan
es 
osmologiques (diam�etre-angulaire) in-tervenant sont les distan
es observateur/lentille DOL � DA(zL), observateur/sour
eDOS � DA(zS) et lentille/sour
e DLS � DA(zL; zS). L'examen de 
ette Figure am�ene�a l'�equation suivante : DOS~�I = DOS~�S +DLS~� (2.3)Ce
i 
onstitue l'�equation g�eom�etrique des lentilles. Nous allons voir que 
ette �equationpeut s'exprimer de fa�
on en
ore plus simple en introduisant le potentiel des lentilles'. Consid�erons un photon �evoluant dans un Univers globalement homog�ene d�e
ritpar la m�etrique de Robertson-Walker et pr�esentant une inhomog�en�eit�e sur la lignede vis�ee, au voisinage de laquelle la m�etrique est d�e�nie par 
elle des 
hamps gravi-tationnels faibles (�equation 2.1). Etant donn�ee une sour
e de 
oordonn�ees angulaires~�S on veut 
onnâ�tre la position ~�I de l'image et l'angle de d�e
exion ~�(~�I) provoqu�epar le d�e
e
teur. On peut exprimer la dur�ee de par
ours de la lumi�ere en fon
tion de~�I (Blandford & Narajan, 1986 [14℄). Les photons �emis par la sour
e au temps t = 0suivent une g�eod�esique nulle (ds2 = 0). Ils arrivent don
 �a l'instant t0 tel que
t0 = ZCl �1� 2�(~r)
2 � dl = l � 2
2 ZCl �(~r) dl: (2.4)
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Fig. 2.1 { G�eom�etrie du ban
 d'optique gravitationnel d'une lentille min
e. La sour
e S est �aune position angulaire ~�S pour l'observateur O. La lentille L introduit une d�e
exion d'angle ~�,de sorte que l'image I est vue sous l'angle ~�I . On note DOL, DOS et DLS les di��erentes distan
esdiam�etre-angulaire intervenant entre l'Observateur, la Lentille et la Sour
e.On peut montrer (Kneib, 1993 [63℄) que l'�equation pr�e
�edente peut s'exprimer enfon
tion des donn�ees du probl�eme par :
t0 = 12DLS (DOL~�I �DOS~�S)2 + 12DOL~�2I � 2D2OL
2 �(~�I) (2.5)Invoquant le prin
ipe de Fermat, �equivalent au prin
ipe de moindre a
tion, les trajetslumineux physiques 
orrespondent �a un temps d'arriv�ee stationnaire :dt0d~�I = �!0 : (2.6)soit : DOLDLS (DOL~�I �DOS~�S) +DOL~�I � 2D2OL
2 ~r~�I �(~�I) (2.7)En 
ombinant 
e r�esultat ave
 l'�equation g�eom�etrique du ban
 d'optique, on obtientl'�equation : ~�(~�I) = 2
2 DLSDOLDOS ~r~�I �(~�I) (2.8)Il r�esulte de 
ette �equation un prin
ipe de superposition : l'angle de d�e
e
tion produitpar une distribution surfa
ique de masse est d�e
omposable en la somme des anglesinduits par 
haque �el�ement de masse de la distribution.D'autre part, l'�equation des lentilles prend la forme plus simple :~�S = ~�I � ~r'(~�I) (2.9)



40 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLESave
 : '(~�I) = 2
2 DLSDOLDOS �(~�I) (2.10)' s'appelle le potentiel des lentilles. Remarquons que 
ette relation ne fait pas inter-venir la longueur d'onde de la lumi�ere d�e
�e
hie : le lensing est a
hromatique. Cetterelation d�e�nit une transformation du plan sour
e vers le plan image (\mapping"),nous y reviendrons un peu plus loin en formalisant les 
hoses.2.2.3 Equation du temps d'arriv�eeDeux termes 
ontribuent au temps d'arriv�ee (Blandford & Narajan, 1986 [14℄) :
t0 = DOLDOSDLS (1 + zL)  (~�I � ~�S)22 � '(~�I)!+ Cte (2.11)Le premier terme 
orrespond �a un d�e
alage temporel d'origine g�eom�etrique, qui vad�ependre de la stru
ture g�eom�etrique de l'Univers. Le deuxi�eme terme, faisant ap-parâ�tre le potentiel des lentilles, ' est d'origine gravitationnelle. Il 
orrespond �a lad�eformation de la m�etrique due �a la pr�esen
e de mati�ere.2.3 Des
ription lo
ale des d�eformations : matri
ed'ampli�
ationL'�equation 2.9 d�e�nit la transformation entre le plan sour
e et le plan image.A 
ette transformation 
orrespond un Ja
obien �a partir duquel on d�e�nit la matri
ed'ampli�
ation a (on utilise les mêmes notations que pour d�e
rire le ban
 d'optique) :J =  �~�S�~�I! et a�1 = J (2.12)Rappelons une propri�et�e fondamentale du lensing : la 
onservation de la brillan
ede surfa
e (Etherington, 1933 [37℄). C'est elle qui justi�e d'appeler J�1 la matri
ed'ampli�
ation qui 
orrespond au rapport entre la taille lo
ale de l'image et 
elle dela sour
e.La matri
e d'ampli�
ation s'exprime en fon
tion des d�eriv�ees se
ondes du poten-tiel des lentilles. En 
hoisissant (~e�1; ~e�2) 
omme rep�ere du plan du 
iel orthogonal �ala ligne de vis�ee, dans lequel on note ~�S = (�S1 ; �S2) et ~�I = (�I1 ; �I2), et en appelant�ij' la d�eriv�ee partielle se
onde �2'(~�I)��Ii��Ij , on a :a�1 = � 1� �11' ��12'��21' 1� �22' � (2.13)ou en
ore, dans les axes polaires (~e�; ~e!) :a�1 = 0BB� 1� ���' ����1��!'���� �1��!'� 1� 1���'� 1�2�!!' 1CCA (2.14)



2.3. DESCRIPTION LOCALE DES D�EFORMATIONS : MATRICE D'AMPLIFICATION41Consid�erons le Lapla
ien du potentiel des lentilles : �~�'(~�) = �11'+�22' = 2�(~�)=�
rit.�(~�) 
orrespond �a la densit�e surfa
ique de masse (2D), reli�ee au potentiel projet�e �par 4�G�(R) = r2�(R) (Equ. 4.11). �
rit est la densit�e surfa
ique 
ritique d�e�nie par(voir la se
tion suivante pour la signi�
ation physique de �
rit) : �
rit = 
24�G DOSDOLDLS :On introduit alors la 
onvergen
e (e.g. S
hneider et al., 1992 [115℄) :�(~�) = �(~�)�
rit = 12 (�11'+ �22') ; (2.15)ainsi que le 
isaillement ou shear :
1(~�) = 12 (�11'� �22') (2.16)
2(~�) = �12' (2.17)
1 et 
2 sont les 
omposantes du 
isaillement 
omplexe ~
 = 
1+ i 
2. En 
oordonn�eespolaires, on a : �(~�) = 12 ����'+ 1���'+ 1�2�!!'� (2.18)
1(~�) = 12 ����'� 1���'� 1�2�!!'� (2.19)
2(~�) = �� �1��!'� (2.20)En sym�etrie 
ir
ulaire, on a la relation suivante entre le shear et la densit�e surfa
iquede masse (Miralda-Es
ud�e 1991 [89℄) :
(~�) = �(~�)� �(~�)�
rit (2.21)o�u �(~�) 
orrespond �a la densit�e surfa
ique de masse moyenne �a l'int�erieur du rayon~�. On peut don
 r�e�e
rire la matri
e d'ampli�
ation :a�1 = � 1� �� 
1 �
2�
2 1� �+ 
1 � (2.22)La matri
e a�1 ainsi d�e�nie est sym�etrique r�eelle, don
 diagonalisable dans unebase orthonorm�ee de ve
teurs propres. Ses valeurs propres sont 1 � � � 
, o�u 
 =p
21 + 
22 . Si ! d�esigne l'angle d'orientation du 
isaillement, on peut exprimer a�1sous la forme (S
hneider et al, 1992 [115℄) :a�1 = (1� �) I � 
 J! (2.23)o�u I est la matri
e identit�e. J! repr�esente la r�e
exion d'angle ! qui s'�e
rit :J! = � 
os(2!) sin(2!)sin(2!) � 
os(2!) � = R! � 1 00 �1 �R�! (2.24)



42 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLESOn re
onnait la matri
e de r�e
exion, appel�ee aussi matri
e de 
isaillement, et R!,matri
e de rotation d'angle ! :R! = � 
os! � sin!sin! 
os! � (2.25)On a introduit deux quantit�es fondamentales en optique gravitationnelle, la 
onver-gen
e �, et le 
isaillement 
 (shear en anglais). La 
onvergen
e 
orrespond �a l'ampli�-
ation isotrope d'un �el�ement de surfa
e. Le shear quand �a lui induit une ampli�
ationdi��erentielle le long des axes propres de magni�
ation : on lui doit un �etirement sui-vant la dire
tion ! et un r�etre
issement selon l'axe orthogonal.Ampli�
ation : L'ampli�
ation A est d�e�nie �a partir du d�eterminant de la matri
ea par : A�1 = det a�1 = (1� �)2 � 
2 (2.26)On voit que 
ette ampli�
ation A peut diverger, 
e qui va d�e�nir le lieu du plan Imaged'ampli�
ation in�nie. Cela d�e�nit une 
ourbe appel�ee ligne 
ritique. La transform�eedes lignes 
ritiques dans le plan sour
e s'appelle les lignes 
austiques. Nous ne revien-drons pas sur 
es notions par la suite. On peut lire �a 
e sujet Blandford & Narajan,1986 [14℄. Notons que l'on peut avoir des ampli�
ations n�egatives : 
ela va d�ependrede la parit�e des images, qui repr�esente le signe des valeurs propres de la matri
ed'ampli�
ation (2.13). Selon la position des images par rapport aux lignes 
ritiquesde la lentille, la parit�e et le signe de l'ampli�
ation va 
hanger (voir Golse, 2002 [49℄).2.4 R�egimes de d�eformations gravitationnellesRevenons �a ', le potentiel des lentilles, et 
onsid�erons la Figure 2.2 qui illustreles propos qui vont suivre. Son Lapla
ien est lui aussi une quantit�e int�eressante 
aril nous renseigne sur la for
e de la lentille :�~�'(~�) = 2
2 DLSDOLDOS �~��(~�) = 2
2 DOLDLSDOS 4�G�(~�) = 2 �(~�)�
rit (2.27)la densit�e surfa
ique 
ritique est d�e�nie par :�
rit = 
24�G DOSDOLDLS : (2.28)Pour d�eterminer la for
e d'une lentille, il suÆt don
 de 
omparer sa densit�e surfa
iquede masse �a �
rit. Num�eriquement, pour un amas r�eparti sur une �e
helle de 100 kp
,
ette densit�e 
ritique 
orrespond �a une densit�e de mati�ere de l'ordre de 10�25g 
m�3,
e qui 
orrespond �a environ 1000 fois la densit�e 
ritique de l'Univers �
rit. Un amasde galaxies massif regroupe �a la fois des zones sur
ritiques, dans les r�egions 
entrales,qui donnent lieu aux ph�enom�enes spe
ta
ulaires d'images multiples et d'ar
s gravi-tationnels, et des zones sous-
ritiques o�u les d�eformations sont faibles. Sur la Figure2.2, 
es zones sont quali��ees de domaine non lin�eaire et domaine lin�eaire. En e�et,les �equations gouvernant les ph�enom�enes de strong lensing sont non lin�eaires, alorsque 
elles relatives au weak lensing sont lin�earisables.
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Amas de galaxiesObservateur

Galaxie−source

Domaine linéaire

Domaine non linéaire

Arclets

faibles

multiples

Images

distortions

Chemin optique

Zone d’images multiples

Front d’onde

~ 1 Gpc ~ 1 Gpc~ 1 Mpc

L SOFig. 2.2 { Les di��erents r�egimes de lensing : on distingue le r�egime non lin�eaire, qui donne lieu �ades images multiples et �a des ar
s gravitationnels, du r�egime lin�eaire, �a la p�eriph�erie du d�e
e
teur,qui donne lieu �a de faibles distorsionsDans le 
as de zones sur
ritiques, lorsque la d�eformation de la m�etrique est impor-tante, il est possible de trouver plusieurs g�eod�esiques v�eri�ant le prin
ipe de Fermat :plusieurs images d'une même sour
e sont e�e
tivement observ�ees. Dans 
e 
as par-ti
ulier, les rayons lumineux donnant naissan
e aux di��erentes images ont par
ourudes trajets optiques di��erents, et on va être sensible �a un d�e
alage temporel entre lesdeux signaux. L'�equation 2.11 permet de relier le d�e
alage temporel �t0 �a 1=H0 via lerapport de distan
es DOLDOSDLS . Pour 
ontraindre la 
onstante de Hubble �a partir de lamesure d'un d�e
alage temporel, il faut une tr�es bonne des
ription de la distributionde masse (voir par exemple Courbin et al. [24℄).
Weak lensing : On s'int�eressera dans la suite de 
e manus
rit uniquement aur�egime de d�eformations faibles, auquel on fera r�ef�eren
e sous le nom de weak lensing.La validit�e de 
e r�egime est v�eri��ee quand on 
onsid�ere par exemple des rayonslumineux traversant un amas de galaxies dans sa p�eriph�erie, 
omme illustr�e sur laFigure 2.2, ou bien quand on 
onsid�ere les d�eformations engendr�ees par une galaxieen dehors de sa zone lumineuse. Dans 
e r�egime parti
ulier, la 
onvergen
e est pro
hede 0, don
 toute l'information est 
ontenue dans le shear 
.



44 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLES2.5 La forme d'un objet et sa d�eformation par unelentilleOn va 
her
her �a 
ara
t�eriser la forme d'un objet d�ete
t�e par une ellipse �equivalente.C'est en e�et dans 
es param�etres de forme que se trouve l'information de lensing.De plus, les galaxies se trouvant �a des distan
es 
osmologiques, on ne va être sensiblequ'�a leur forme g�en�erale.2.5.1 Matri
e de formeOn va partir de la brillan
e de surfa
e de l'objet, S(~u), o�u ~u est la position angu-laire de l'objet. La brillan
e de surfa
e est une quantit�e qui s'exprime enWm�2 sr�1Hz�1,on l'appele aussi 
ux mono
hromatique.La position du 
entre d'un objet est d�e�nie par les moments d'ordre 1 de labrillan
e de surfa
e, 
e qui 
orrespond simplement au bary
entre de la brillan
e desurfa
e : ~uC = R R S(~u)~ud~uR R S(~u)d~u (2.29)On d�e�nit ensuite les �el�ements de la matri
e de forme par les moments d'ordre 2 :fij = R R S(~u) (�!ui ��!uiC)(�!uj ��!ujC) d~uR R S(~u) d~u (2.30)En supposant que le 
entre de l'image est l'image du 
entre de la sour
e (pour
ela il faut que la matri
e d'ampli�
ation reste 
onstante sur toute l'�etendue de lasour
e, hypoth�ese v�eri��ee dans le r�egime weak lensing), les �el�ements de la matri
e deforme de la sour
e sont donn�es par :fSij = R R S(~uS) (�!ui S ��!uiCS)(�!uj S ��!ujCS) d~uSR R S(~uS) d~uS (2.31)La matri
e de forme ainsi form�ee est par d�e�nition sym�etrique et r�eelle, don
 diago-nalisable. Les ve
teurs propres de 
ette matri
e d�e�nissent les dire
tions propres del'ellipse �equivalente. Ses valeurs propres quant �a elles sont proportionnelles au 
arr�edu demi-grand axe et du demi-petit axe. Voir Ko
hanek, 1990 [64℄ pour les d�etails
on
ernant la diagonalisation de 
ette matri
e de forme.Par d�e�nition de la matri
e d'ampli�
ation, on a :uSi � uSCi = a�1ik ( uIk � uICk ) (2.32)
e qui permet d'obtenir l'�equation des lentilles pour une matri
e de forme :fS = a�1 f I ta�1 et f I = a fS ta (2.33)Notons que la se
onde �equation n'est valable que si a�1 est non singuli�ere.
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e elliptiqueLa matri
e de forme d�e�nit don
 une ellipse �equivalente. On pr�ef�erera manierl'ellipti
it�e 
omplexe d'un objet plutôt que sa matri
e de forme. On a :e = e exp(2i�) ave
 e = a� ba+ b (2.34)Le lien entre ellipti
it�e et matri
e de forme est le suivant :e = f11 � f22 + 2if12f11 + f22 + 2pdetf (2.35)De la même fa�
on, on d�e�nit le shear 
omplexe 
 et le shear r�eduit g :8<: 
 = 
 e2i�g = 
1�� (2.36)ainsi que les matri
es I2� et J2� :I2� = � 
os(2�) � sin(2�)sin(2�) 
os(2�) � et J2� = � 
os(2�) sin(2�)sin(2�) � 
os(2�) � (2.37)On peut alors r�e�e
rire l'�equation des lentilles sous la forme (A est la matri
ed'ampli�
ation normalis�ee, voir Gautret et al., 2000 [42℄) :fI = A fS tAjAj2 ave
 A = (1� �)I0 + 
J2�(1� �)2 � 
2 (2.38)Et la matri
e de forme de l'image s'�e
rit :fI = (I0 + gJ2�L)I�S � 1+e1�e 00 1�e1+e � I��S(I0 + gJ2�L)1� g2 (2.39)En utilisant les propri�et�es des matri
es I et J, �a savoir :J� J� = I��� ; J� I� = J��� ; I� J� = I�+� (2.40)on obtient l'expression suivante pour la matri
e de forme de l'image :j1� g2j(1� e2S) f I = [(1 + e2S)(1 + g2) + 4geS 
os(2(�S � �L))℄I0+ 2eSJ2�S + 2g(1 + e2S)J2�L+ 2g2eSJ4�S�2�L (2.41)Finalement, on arrive �a une expression pour l'ellipti
it�e 
omplexe de l'image (* pour
omplexe 
onjugu�e) :eI = eS + (1 + eS2)g + eS�g2max(1; g2) + eS2min(1; g2) + eS�g + eSg� (2.42)Cette expression est tr�es g�en�erale et reste valable dans tous les domaines d'ampli�
a-tion 
onsid�er�es. On va dis
uter d'un 
as parti
ulier, 
elui du r�egime de weak lensing,o�u 
ette �equation prend une forme plus simple.



46 CHAPITRE 2. LENTILLES GRAVITATIONNELLES2.6 Weak lensing : moyennage des d�eformationsUn 
as parti
ulier int�eressant est 
elui pour lequel on se pla
e dans un r�egime deweak lensing, l'�equation pr�e
�edente se r�eduit �a :eI = (1� g2)eS + g (2.43)De plus, �etant donn�e que � ' 0, le shear r�eduit g et le shear 
 sont quasiment
onfondus. Pour prendre 
ons
ien
e de 
e qui se 
a
he derri�ere 
ette simple �equation,moyennons-la dans une r�egion spatiale donn�ee, 
'est �a dire une portion de l'espa
e o�ul'on dispose de quelques galaxies images (on 
onsid�erera que g varie peu dans 
etter�egion) : < eI >= (1� < g2 >) < eS > + < g > (2.44)soit, en faisant l'hypoth�ese que dans le plan sour
e, les galaxies n'ont pas d'orientationprivil�egi�ee (< eS >' 0), on obtient :< eI > = < g > ' < 
 > (2.45)Cela signi�e que si l'on moyenne les ellipti
it�es des images dans une portion du 
iel,on aura une estimation dire
te du shear dans 
ette même portion du 
iel, et on pourraainsi 
ara
t�eriser le potentiel gravitationnel dans 
ette portion du 
iel. Remarquonsque l'information en shear r�eside dans la proje
tion tangentielle de l'ellipti
it�e, alorsque la proje
tion radiale de l'ellipti
it�e ne 
ontient pas d'information weak lensing.Cette te
hnique dite de moyennage dire
t des d�eformations est tr�es puissante et a �et�eutilis�ee ave
 su

�es pour re
onstruire le potentiel gravitationnel d'amas de galaxies.En pratique, on va former le pro�l de shear : on va 
onsid�erer des bins radiaux
entr�es sur le 
entre de l'amas dans lesquels on moyenne les ellipti
it�es tangentiellesdes images se trouvant dans les bins. On obtient une estimation du shear en fon
tionde la distan
e projet�ee au 
entre de l'amas ; l'ajustement de 
ette 
ourbe par unpro�l donn�e permet d'estimer les param�etres du halo d�e
rivant l'amas de galaxies.La Figure 2.3 montre un tel pro�l de shear pour l'amas A1689 ave
 des ajustementspour di��erents mod�eles de distribution de masse (Bardeau et al., 2004 [6℄).
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Fig. 2.3 { Pro�l de shear pour l'amas A1689 et ajustement par des mod�eles de distributionde masse. La ligne noir 
orrespond au moyennage des ellipti
it�es tangentielles, 
'est �a dire �a uneestimation du shear, et la ligne grise 
orrespond au moyennage de l'ellipti
it�e radiale, qui reste �egale�a 0.
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50 CHAPITRE 3. GALAXY-GALAXY LENSING3.1 Introdu
tionLe ph�enom�ene de lentille gravitationnelle a �et�e introduit dans le Chapitre pr�e
�edent.Le d�e
e
teur utilis�e jusqu'�a pr�esent est l'amas de galaxies, objet astrophysique massifpermettant d'illustrer les deux r�egimes de lensing, forts et faibles. Au fur et �a mesureque la r�esolution des 
am�eras s'est d�evelopp�ee, on a 
ommen
�e �a être sensible �a desd�eformations gravitationnelles engendr�ees par des objets astrophysiques de moins enmoins massifs, 
omme les galaxies individuelles. Lorsque l'on traite de la d�eviationdes rayons lumineux d'une galaxie d'arri�ere-plan par une galaxie d'avant-plan, onparle de galaxy-galaxy lensing.On distingue le strong galaxy-galaxy lensing du weak galaxy-galaxy lensing quiest plus sp�e
i�quement le sujet que j'�etudie i
i. A l'�e
helle de masse des galaxies,les e�ets de d�eformations fortes dues �a des galaxies individuelles sont peu probablesvue la faible masse d'une galaxie (par rapport �a un amas de galaxies). C'est dans le
as d'une 
on�guration parti
uli�ere que l'on peut observer un tel ph�enom�ene, 
'est �adire une 
on�guration o�u l'alignement entre les galaxies d'avant et d'arri�ere-plans estfavorable �a des �ev�enements spe
ta
ulaires de d�eformations fortes (voir Koopmans &Treu, 2003 [66℄).Le weak galaxy-galaxy lensing quant �a lui s'observe dans un r�egime de d�eformationsfaibles : de fa�
on syst�ematique �a travers l'Univers, les galaxies d'avant-plan 
onsti-tuent des lentilles faibles pour la population de galaxies d'arri�ere-plan. La d�ete
tiond'un tel ph�enom�ene est int�eressante 
ar elle fournit une opportunit�e d'�etudier le po-tentiel gravitationnel des galaxies lentilles jusqu'�a un rayon tr�es large (au-del�a de100h�1kp
), r�egions o�u les m�ethodes plus traditionnelles ne sont plus appliquables,�etant donn�e qu'il y a peu de 
han
e d'y ren
ontrer des tra
eurs dynamiques ou hydro-dynamiques permettant une quel
onque �etude, �a part des galaxies satellites (Se
tion1.3.6). La m�ethode du galaxy-galaxy lensing est don
 parfaitement adapt�ee �a l'�etudedes halos de mati�ere noire des galaxies, qui se manifestent uniquement par leur masse.N�eanmoins, nous sommes sensibles �a une masse projet�ee le long de la ligne de vis�ee,ave
 tous les risques de 
ontaminations que 
ela entrâ�ne : il n'existe pas de ligne devis�ee \propre", au sens o�u un rayon lumineux 
onsid�er�e provenant d'une galaxie loin-taine a une 
han
e non n�egligeable de subir des d�eviations de plusieurs d�e
e
teurs.Pr�etendre parvenir �a 
ontraindre une distribution de masse donn�ee n�e
essite don
 de
onsid�erer un ensemble de ligne de vis�ees. On verra qu'une m�ethode de maximum devraisemblan
e permettra de r�esoudre 
e probl�eme et de 
onsid�erer toutes les lentillesayant donn�e lieu aux d�e
e
tions observ�ees.3.1.1 Ordre de grandeurLe 
isaillement produit par une galaxie �etant plus faible que la largeur de ladistribution en ellipti
it�e des galaxies, 
e ph�enom�ene est inobservable dans le 
as d'un
ouple form�e par une galaxie d'avant-plan ave
 une galaxie d'arri�ere-plan, et seuleune m�ethode statistique peut mettre en valeur le ph�enom�ene. En e�et, 
onsid�eronsqu'un halo de galaxie soit d�e
rit par un mod�ele de sph�ere singuli�ere isotherme (SIS ),le shear moyenn�e dans un anneau de rayon int�erieur �min et de rayon ext�erieur �max
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rit (Brainerd, Blandford & Smail, 1996, BBS par la suite [17℄) :< 
 >= 4�DLSDOS (�0
 )2(�min + �max)�1 (3.1)L'appli
ation num�erique pour une galaxie spirale situ�ee �a z = 0:5, muni de �0=155km/s et des sour
es situ�ees �a un redshift moyen de 1, on 
al
ule < 
 > ' 0.007,pour �min=10" et �max=30". Pour 
omparaison, la largeur de la distribution en ellip-ti
it�e intrins�eque des galaxies est de l'ordre de 0.2. Il est 
lair qu'il faut moyennerle ph�enom�ene sur plusieurs milliers d'objets pour esp�erer d�ete
ter le ph�enom�ene defa�
on signi�
ative. En e�et, on peut 
her
her l'ordre de grandeur du nombre d'ob-jets n�e
essaires pour obtenir un rapport signal sur bruit de 3. Le signal 
orrespondau shear, et le bruit est estim�e par 0:25=pN , 0.25 
orrespondant �a la largeur de ladistribution en ellipti
it�e des galaxies, et N au nombre d'objets. On trouve qu'il fautun minimum de 10 000 galaxies.L'utilisation d'une m�ethode statistique signi�e que l'on pourra 
ontraindre lesparam�etres non pas d'une galaxie individuelle, mais d'une population de halos degalaxies.Lentilles multiples : Consid�erons maintenant que l'on soit en pr�esen
e de deuxlentilles sur la ligne de vis�ee ; la relation entre l'ellipti
it�e image et les shears r�eduitsdes deux lentilles est lin�eaire. Appelons (1) et (2) les lentilles : les quantit�es se rap-portant �a 
haque lentille seront index�ees par les indi
es (1) et (2). Pour la premi�ered�e
e
tion, due �a la lentille (1), on peut �e
rire (voir Se
tion 2.6) :< eI >= (1� < g12 >) < eS > + < g1 > = < g1 > (3.2)Consid�erons d�esormais la se
onde d�e
e
tion, due �a la lentille (2) ; on a :< eI > = (1� < g22 >) < g1 > + < g2 > = < g1 > + < g2 > (3.3)3.1.2 Strat�egies de d�ete
tionLe ph�enom�ene �etant d'amplitude tr�es faible : il faut avant tout utiliser des objetsmunis de param�etres de forme sûrs, et estimer un redshift pour 
haque objet. Ilexiste trois m�ethodes utilis�ees jusqu'�a pr�esent pour d�ete
ter le ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing : le 
al
ul de la polarisation, le moyennage dire
t des d�eformations etle maximum de vraisemblan
e.Mesure de polarisationCette m�ethode est peu sophistiqu�ee d'un point de vue statistique, mais assezdire
te. Elle suppose une s�eparation entre les populations d'avant-plan et les popu-lations d'arri�ere-plan, parfois par une brutale 
oupure en magnitude, en supposantque, en moyenne, les galaxies faibles sont situ�ees �a une distan
e de l'observateur plusimportante que les galaxies brillantes. Cette s�eparation est viable et a men�e �a lapremi�ere d�ete
tion du ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing (BBS, 1996 [17℄), mais ilest pr�ef�erable d'avoir des informations spe
tros
opiques ou bien d'utiliser une estima-tion photom�etrique du redshift. Notons qu'au
une �etude �a l'heure a
tuelle n'a utilis�edes redshifts spe
tros
opiques pour tous les objets utilis�es.
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Fig. 3.1 { Orientation des galaxies faibles par rapport aux galaxies brillantes (BBS [17℄)On 
al
ule ensuite la distribution de probabilit�e des angles � des galaxies d'arri�ere-plan par rapport aux galaxies d'avant-plan : pour une galaxie d'arri�ere-plan donn�ee,l'orientation de son ellipse �equivalente est 
al
ul�ee par rapport au ve
teur qui 
onne
teson 
entre �a 
elui d'une galaxie d'avant-plan, 
onsid�er�ee 
omme une lentille potentielle(Figure 3.1). En utilisant toutes les paires disponibles, on forme la distribution deprobabilit�e de 
es orientations, P (�). Elle s'�e
rit (BBS [17℄) :P (�) = 2� (1� < p >< ��1 > 
os 2�) (3.4)ave
 < p > la polarisation moyenne induite par le lensing et < ��1 > la moyenne del'ellipti
it�e intrins�eque des sour
es. Dans le r�egime du weak lensing, on a la simplerelation suivante (BBS [17℄) : p ' 2j
j (3.5)S'il y a eu lensing des galaxies d'arri�ere-plan par les galaxies d'avant-plan, il y aura unl�eger ex
�es de paires pour lesquelles les galaxies d'arri�ere-plan sont orient�ees tangen-tiellement (� = 90o), et un d�e�
it de paires pour lesquelles les galaxies d'arri�ere-plansont orient�ees radialement (� = 0o). Dans 
e 
as, P (�) va varier 
omme 
os 2�, etl'on peut ainsi mesurer la polarisation, en d�eduire le shear, et 
omparer les r�esultatsaux mod�eles. S'il n'y a pas eu lensing, P (�) aura l'allure d'une distribution uniforme.Les auteurs, a�n de s'assurer que le signal est bien dû au lensing et non pas �a unartefa
t, ou bien �a un e�et syst�ematique, soumettent leurs 
atalogues �a une s�erie detests. Lors de 
es tests, les donn�ees sont modi��ees, et il en r�esulte une situation nonphysique. La distribution P (�) form�ee �a partir de 
es nouveaux 
atalogues doit êtreuniforme pour s'assurer de la pertinen
e du signal de galaxy-galaxy lensing. Parmi
es tests, on peut 
iter les suivants :{ P (�) pour l'orientation des galaxies d'avant-plan par rapport aux galaxiesd'arri�ere-plan (et non plus l'inverse){ P (�) lorsque l'on a rajout�e 45o �a tous les angles



3.1. INTRODUCTION 53{ P (�) pour l'orientation des galaxies d'arri�ere-plan, o�u � est 
al
ul�e par rapport�a des points quel
onques du 
iel, ou en
ore par rapport aux �etoiles d'avant-planpr�esentes sur le 
li
h�eSi les donn�ees passent 
e test, on peut raisonnablement 
onsid�erer que l'e�et delensing est pr�esent dans les donn�ees, et qu'il ne s'agit pas d'un artefa
t.Moyennage dire
t des d�eformationsCette te
hnique est similaire �a 
elle utilis�ee pour �etudier les amas de galaxiesexpos�ee dans la se
tion 2.6 : on moyenne les ellipti
it�es des galaxies images dans uneportion du 
iel donn�ee, qui nous donne une estimation du shear dans 
ette portiondu 
iel, et nous permet de 
ara
t�eriser le potentiel gravitationnel de la galaxie lentilleresponsable de 
es d�eformations. Si la te
hnique que l'on applique est la même quepour des amas, d'importantes di��eren
es sont �a prendre en 
ompte : tout d'abord,a�n d'obtenir un signal signi�
atif, il faut a

umuler les r�esultats obtenus pour un
ertain nombre de lentilles 
ar l'e�et dû �a une seule galaxie est bien plus faible quel'e�et dû �a un amas de galaxies. De plus, on fait l'hypoth�ese que la ligne de vis�eeest \propre", au sens o�u l'on suppose que les d�eformations de galaxies d'arri�ere-plansont dues �a la galaxie d'avant-plan �etudi�ee uniquement. En pratique, 
ette te
hniqueest viable pour �etudier des galaxies de 
hamp isol�ees, mais du shear externe dû �a ungroupe ou �a un amas voisin 
ontaminera le signal. Une telle m�ethode a �et�e utilis�eepar exemple par Fisher et al. [39℄.M�ethode inverse : Maximum de Vraisemblan
eLa m�ethode de moyennage dire
t expos�ee plus haut, bien qu'eÆ
a
e, n'est pasr�eellement satisfaisante au sens o�u elle n'utilise pas toute l'information 
ontenue dansl'image de la galaxie : on utilise uniquement son orientation, alors que le lensing a une�et sur les param�etres de forme des galaxies, �a savoir les axes de l'ellipse �equivalentepar laquelle on mod�elise la galaxie. De plus, 
ette m�ethode ne n�e
essite pas unes�eparation entre objets d'avant-plan et d'arri�ere-plan. Il n'est don
 pas �etonnant quedes travaux th�eoriques aient d�evelopp�e des m�ethodes de maximum de vraisemblan
edans le 
hamp (S
hneider & Rix, 1996 [113℄), dans les amas (Natarajan & Kneib,1997 [92℄ ; Geiger & S
hneider, 1998 [43℄) ou en
ore dans les deux 
as (Limousin etal., 2004 [71℄).Cette m�ethode repose sur le fait que le lensing translate le ve
teur ellipti
it�e d'unegalaxie d'une quantit�e �egale au shear lui-même. Observant l'image d'une galaxie loin-taine et mesurant ses param�etres de forme, on peut 
al
uler (via un mod�ele de massepour les d�e
e
teurs) le shear qu'a subi le rayon lumineux ayant donn�e naissan
e �al'image, et ainsi remonter aux param�etres de forme intrins�eques de la sour
e. Sup-posant 
onnue la distribution en ellipti
it�e intrins�eque des sour
es, on peut assignerune vraisemblan
e aux param�etres utilis�es pour mod�eliser les d�e
e
teurs.D'un point de vue plus pratique, on s'int�eresse �a 
haque objet du 
atalogue : pour
haque image (i), on 
onsid�ere l'ensemble des d�e
e
teurs potentiels (j) qui auraientpu parti
iper au lensing, �a savoir l'ensemble des objets du 
atalogue qui se trouventen avant-plan (zj < zi) et �a une distan
e projet�ee R 
omprise entre Rmin et Rmax dela galaxie image. Etant donn�e un mod�ele de masse pour les lentilles, on peut 
al
uler
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i qu'a subit l'image en sommant les 
ontributions de 
haque lentille 
ij :
i = Xzj < ziRmin < R < Rmax 
ij (3.6)
Dans le r�egime de weak-lensing, la relation entre l'ellipti
it�e intrins�eque ~"si et l'ellip-ti
it�e observ�ee ~"obsi s'�e
rit : ~"si ' ~"obsi + ~
i (3.7)Don
 l'e�et du lensing sur une population de galaxies est de translater la distributionde probabilit�e en ellipti
it�e de 
ette population :P s(~"si ) = P s( ~"obsi + ~
i) (3.8)o�u P s 
orrespond �a la distribution de probabilit�e en ellipti
it�e intrins�eque des galaxies,en l'absen
e de lensing, introduite au Chapitre 2. En faisant 
ette op�eration surtous les objets du 
atalogue, on forme une fon
tion de vraisemblan
e (likelihood enanglais) : L =Yi P s(~"si ) (3.9)qui est fon
tion des param�etres utilis�es pour d�e
rire les lentilles. Pour 
haque ensemblede param�etres �etudi�es, on peut 
al
uler une telle fon
tion de vraisemblan
e : plus 
elle-
i est grande num�eriquement, plus les param�etres utilis�es pour d�e
rire les d�e
e
teurssont vraisemblables.L'�equation 3.7 est une approximation valide dans le r�egime de weak-lensing. Enfait, le passage de l'ellipti
it�e observ�ee �a l'ellipti
it�e intrins�eque est analytique et tient
ompte des e�ets non lin�eaires 
ara
t�eristiques du strong lensing qui peuvent avoir lieupar exemple lorsque l'on s'int�eresse �a des galaxies d'amas. Dans 
e 
as, l'�equation 3.8n'est plus aussi simple, mais l'on 
onsid�erera qu'elle est toujours valable. L'�equation3.7 serait �a rempla
er par : ~"si = f( ~"obsi ; ~
i) (3.10)et l'�equation 3.8 deviendrait :P s(~"si ) = P s(f( ~"obsi + ~
i)) (3.11)Dans le r�egime de strong lensing, 
ette fon
tion f peut prendre une forme assez
ompliqu�ee.3.2 Les d�ete
tionsCette se
tion est d�edi�ee �a une revue des di��erentes d�ete
tions du ph�enom�ene degalaxy-galaxy lensing. Elle essaiera au mieux d'être exhaustive. On distinguera lesd�ete
tions dans le 
hamp et dans les amas.
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tions dans le 
hampCommen
ons par rappeler la premi�ere non d�ete
tion du ph�enom�ene par Tysonet al., en 1984 [123℄. Malgr�e une large statistique (� 28000 paires avant-plan/arri�ere-plan), 
'est la mauvaise qualit�e des images, provenant de plaques photographiques,qui est responsable de 
ette non d�ete
tion. Les r�esultats n�egatifs ont permi de �xerune limite sup�erieure sur la dispersion de vitesse des galaxies : �0 < 170km/s. Lesdonn�ees ont �et�e revisit�ees par la suite par Kovner & Milgrom, 1987 [67℄ qui ont �x�e
ette limite sup�erieure �a 330 km/s.La premi�ere d�ete
tion dot�ee d'une valeure statistique signi�
ative remonte �a1996 : il s'agit du travail e�e
tu�e par Brainerd, Blandford & Smail (BBS [17℄). Uti-lisant des donn�ees profondes en bande R a
quises au t�eles
ope Hale de 5 m�etres dumont Palomar et 
ouvrant environ 72 ar
min2, ils ont �etudi�e les orientations de 511galaxies d'arri�ere-plan par rapport aux 439 galaxies d'avant-plan pour former la po-larisation de 
et �e
hantillon. Ils ont trouv�e une d�ete
tion du ph�enom�ene �a 4� surdes �e
helles angulaires allant de 5" �a 35" et en ont d�eduit des 
ontraintes sur les pa-ram�etres 
ara
t�eristiques des halos de mati�ere noire des galaxies de 
hamp. Depuis,on 
ompte une douzaine de d�ete
tions ind�ependantes du ph�enom�ene de galaxy-galaxylensing par des galaxies de 
hamp.Voi
i une revue su

inte des d�ete
tions de galaxy-galaxy lensing dans le 
hamp,ave
 les r�ef�eren
es s'y rapportant. Le tableau suivant r�esume les param�etres trouv�espar 
haque auteur, et la Figure 3.2 regroupe 
es r�esultats et y superpose les r�esultatsobtenus pour des galaxies d'amas.{ BBS, 1996 [17℄ ont utilis�e un 
hamp de 72 ar
min2, muni de 3202 paires avant-plan/arri�ere-plan. Leur �e
hantillon a �et�e d�e
oup�e en magnitude, les 439 objetsd'avant-plan ont une magnitude 
omprise entre 20 et 23, alors que les 511objets d'arri�ere-plan ont une magnitude 
omprise entre 23 et 24. Ils ont d�eduitde 
et �e
hantillon : �0=155�56km/s et quant �a l'extension radiale du halo, ilstrouvent r > 100h�1kp
.{ GriÆths et al., en 1996 [50℄, �a partir du HST Medium Deep Survey. Mu-nis de 1600 objets d'avant-plan (15<I<22) et de 14000 objets d'arri�ere-plan(22<I<26), ils ont �et�e 
apables de di��eren
ier les lentilles spirales et ellip-tiques, et trouvent : �0 = 220 km/s (Elliptiques) et 155km/s (Spirales), ainsiqu'une 
ontrainte 
ommune sur l'extension du halo : r � 100rhl, o�u rhl est lerayon de la 
omposante lumineuse.{ Dell'Antonio & Tyson, 1996 [28℄, �a partir du HDF Nord, �a l'aide d'une 
oupureen 
ouleur, ils isolent 110 lentilles et 645 sour
es, et d�erivent �0= 185+30�35km/set r > 15 h�1 kp
.{ Hudson et al., 1998 [54℄, �a partir du HDF Nord, munis de redshifts pho-tom�etriques pour 208 lentilles et 697 sour
es, trouvent �0= 148�28 km/s maisne posent au
une 
ontrainte sur l'extension radiale du halo.{ Ebbels, 1998 [31℄, �a partir du HST Medium Deep Survey, dispose de 22000objets, 
lass�es par magnitude (18<Ibrillantes <22.5 et 22.5<Ifaibles <25.5), ettrouve �0 = 128+25�34km/s et r > 120 kp
.{ Fisher et al., 2000 [39℄, sur les donn�ees SDSS, 225 degr�es 
arr�es, disposent de28000 objets brillants (16<r<18) et de 150000 objets d'arri�ere-plan (18<r<22),et trouvent �0 = 145-195 km/s et r > 275h�1 kp
.



56 CHAPITRE 3. GALAXY-GALAXY LENSING{ Hoekstra et al., 2002 [52℄, �a partir de 
hamps CNOC-2, 
lass�es par magni-tude(17.5 < Rbrillant < 23 et 22 < Rfaibles < 26), trouvent �0 = 133+14�15km/s et r= 260+124�73 kp
. Remarquons que 
'est la premi�ere �etude parvenant �a 
ontraindrel'extension spatiale d'un halo de galaxie de 
hamp.{ Jaunsen, 2000 [56℄, sur le CFRS, dispose de redshifts photom�etriques et trouve�0 = 280�30 km/s et au
une 
ontrainte sur le rayon. Une m�ethode de maximumde vraisemblan
e a �et�e utilis�ee.{ M
Kay et al., 2001 [84℄, reprennent les donn�ees SDSS qui disposent de beau
oupplus d'objets et de redshifts spe
tros
opiques pour toutes les lentilles (3.4 104lentilles telles que r0 < 17.6, et 3.6 106 sour
es telles que 18 < r0 < 22), d�eduisent�0 = 100/130 km/s et r >230h�1 kp
. En divisant l'�e
hantillon de lentilles parluminosit�e, ils trouvent une forte d�ependan
e du shear ave
 la luminosit�e :les galaxies les plus lumineuses produisent un shear plus important et par
ons�equent sont plus massives. Cette tendan
e est remarqu�ee dans les bandesg0, r0, i0 et z0, mais pas dans la bande u0, bande pour laquelle ils trouventque le shear est ind�ependant de la luminosit�e. En 
al
ulant une masse dans260h�1kp
, ils trouvent un rapport masse sur luminosit�e 
onstant M / L, en
ontradi
tion ave
 la relation de Tully-Fisher qui donne, sur des �e
helles dequelques dizaines de kp
, M / L0:5.{ Smith et al., 2001 [117℄, sur le LCRS, disposent de 790 lentilles (R < 18). I. Ilstrouvent �0 = 116�14 km/s et au
une 
ontrainte sur r.{ Wilson et al, 2001 [128℄, �etudient des galaxies elliptiques situ�ees dans un in-tervalle de redshift 
ompris entre 0.25 et 0.75. Cette �etude ne d�egage pasd'�evolution dans la dispersion de vitesse ave
 le redshift : ils trouvent �0 =168+19�21 km/s et au
une 
ontrainte sur r.{ Kleinheinri
h, 2003 [60℄, �a partir du COMBO 17 (Classifying Obje
ts by Medium-Band Observations in 17 �lters) et via une m�ethode de maximum de vrai-semblan
e. Il s'agit d'un survey multi-
ouleur profond adapt�e �a l'�etude duph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing. Ce survey permet d'avoir des redshiftsphotom�etriques pr�e
is ainsi qu'une information sur le type morphologique. Cesinformations ont �et�e 
ombin�ees et ils obtiennent 
omme r�esultats (
ontraintes�a 1�) : �0 = 198+32�42km/s (Elliptiques), �0 = 146+28�38km/s (Spirales) et r '40h�1kp
.{ Hoekstra et al, 2004 [53℄ ont utilis�e des donn�ees du Red-Sequen
e Cluster Sur-vey (RCS) pour 
ontraindre les param�etres de halo de galaxie. Les lentillesv�eri�ent 19.5 < RC < 21 et les objets d'arri�ere-plan 21.5 < R < 24. Ils trouvent�0 = 137 � 5 km/s et r= 185+30�28h�1kp
. De plus, les auteurs 
ontraignent lesrelations d'�e
helles entre la luminosit�e dans la bande B et la dispersion de vi-tesse, et trouve une relation en tr�es bon a

ord ave
 la relation de Tully-Fisher.Notons �nalement que pour la premi�ere fois, 
ette �etude permet de 
ontraindrel'ellipti
it�e des halos de mati�ere noire.
Dis
ussion & Remarques : L'examen de 
es d�ete
tions met en valeur plusieurs
hoses : tout d'abord, les di��erents auteurs ont utilis�e des donn�ees tr�es h�et�erog�enes, etnon d�edi�ees �a l'�etude du galaxy-galaxy lensing. De plus, la s�eparation entre les objets



3.2. LES D�ETECTIONS 57Auteurs ��0 (km/s) rBrainerd et al., 1996 [17℄ 155�56 > 100 h�1 kp
GriÆths et al., 1996 [50℄ 220(E) et 155(S) '100rhlDell'Antonio & Tyson, 1996 [28℄ 185+30�35 > 15 h�1 kp
Hudson et al., 1998 [54℄ 148�28 -Ebbels, 1998 [31℄ 128+25�34 > 120 kp
Fisher et al., 2000 [39℄ 145-195 > 275 h�1 kp
Jaunsen, 2000 [56℄ 141+36�53 -M
Kay et al., 2001 [84℄ 100-130 > 230 h�1 kp
Smith et al., 2001 [117℄ 116�14 -Wilson et al, 2001 [128℄ 168+19�21 -Hoekstra et al., 2002 [52℄ 133+14�15 260+124�73 kp
Kleinheinri
h, 2003 [60℄ 198+32�42(E) et 146+28�38(S) ' 40 h�1 kp
Hoekstra et al., 2004 [53℄ 137�5 185+30�28h�1kp
Tab. 3.1 { R�esum�e des di��erentes d�ete
tions dans le 
hamp normalis�ees �a une luminosit�e L*.Lorsqu'une distin
tion suivant le type morphologique est possible, E 
orrespond aux r�esultats trouv�espour les elliptiques et S aux spiralesd'avant-plan et d'arri�ere-plan est propre �a 
haque auteur. La plupart des donn�ees sontlimit�ees �a des observations en une 
ouleur, 
e qui rend impossible l'estimation d'unredshift photom�etrique. Smith et al [117℄ par 
ontre diposent de redshifts spe
tros
o-piques pour toutes leurs lentilles, et les r�esultats de Kleinheinri
h et al [60℄ reposentsur le Combo 17, observations en 17 �ltres, 
e qui leur permet d'avoir une bonne es-timation d'un redshift photom�etrique pour tous les objets. Malgr�e les h�et�erog�en�eit�esdes �e
hantillons �etudi�es et des m�ethodes d'investigation, on 
onstate que les r�esultatssont 
oh�erents entre eux et 
onvergent vers des valeurs \raisonnables" de dispersionde vitesse et de masse moyenne de galaxie, 
'est �a dire des valeurs du même ordreque 
elles d�eduites �a l'aide de m�ethodes plus traditionnelles (Chapitre 1).On peut don
 quali�er les dix derni�eres ann�ees 
omme �etant \exp�erimentales" ausens o�u, même si le galaxy-galaxy lensing ne nous a pas fait faire de d�e
ouverte fonda-mentale, il a �et�e d�emontr�e que 
ette m�ethode est viable et am�ene �a des r�esultats 
om-parables �a 
eux obtenus grâ
e �a d'autres m�ethodes. Ave
 le progr�es te
hnologique �avenir et des missions au sol ou dans l'espa
e 
onsa
r�ees �a l'�etude du galaxy-galaxy len-sing, on peut être optimiste et penser que des avan
�ees 
onsid�erables seront possiblesdans la physique des galaxies. En parti
ulier, des �el�ements de r�eponse 
on
ernantla stru
ture des halos de mati�ere noire, �a savoir s'ils suivent un pro�l parti
ulier, ous'ils sont plus ou moins piqu�es, pourront être apport�es grâ
e au galaxy-galaxy lensing.Notamment, on pourra 
omparer les r�esultats obtenus sur des galaxies appartenant �ades environnements di��erents, et �etudier l'in
uen
e de l'environnement sur l'histoiredes galaxies.La d�ete
tion la plus signi�
ative d'un point de vue statistique est 
elle de M
Kayet al. [84℄, grâ
e �a l'important nombre d'objets et la qualit�e des donn�ees (mesure deredshifts spe
tros
opiques pour les lentilles). Etant 
apable de di��eren
ier les typesmorphologiques, ils ont pu �etudier la d�ependan
e du signal galaxy-galaxy lensing enfon
tion du type morphologique, de la luminosit�e, et de l'environnement. Ils onttrouv�e une nette di��eren
e entre les signaux engendr�es par des galaxies elliptiques et



58 CHAPITRE 3. GALAXY-GALAXY LENSINGdes galaxies spirales, les elliptiques ayant une dispersion de vitesse syst�ematiquementsup�erieure �a 
elle des spirales. Quanti�ant leurs r�esultats en terme de rapport massesur luminosit�e dans une ouverture de l'ordre de 400 kp
, ils trouvent que 
e rapport estinsensible au type morphologique utilis�e. N�eanmois, le survey SDSS est peu profond,et permet uniquement l'�etude des galaxies dot�ees d'un redshift inf�erieur �a 0.3.GriÆths et al. [50℄ ont eux aussi s�epar�e leur �e
hantillon par type morphologique,et ont trouv�e que le type spirale am�ene �a une dispertion de vitesse inf�erieure au typeelliptique. Par 
ontre, 
ette s�eparation a �et�e faite �a l'�il, et non pas sur des 
rit�eresspe
tros
opique 
omme ont pu le faire M
Kay et al.Ces deux �equipes donnent des r�esultats pr�eliminaires allant dans le même sens quedes �etudes dynamiques qui donnent des �eviden
es pour des galaxies elliptiques dot�eesde potentiels gravitationnels plus profonds que les galaxies spirales. Ils sont n�eanmoins�a nuan
er par le fait qu'il existe une forte d�ependan
e du type morphologique ave
la densit�e lo
ale. La valeur de �0 trouv�ee pour les galaxies elliptiques peut être due�a la pr�esen
e d'un amas pro
he non prise en 
ompte.Kleinheinri
h [60℄ dispose d'un �e
hantillon remarquable avant tout par les in-formations photom�etriques (17 �ltres) qu'il 
ontient, 
e qui leur permet d'avoir uneestimation robuste des redshifts de tous les objets, et de ne pas utiliser une distribu-tion de probabilit�e en redshift. L'�e
hantillon est assez h�et�erog�ene ; il est 
onstitu�e dequatre sous-surveys dont l'un pointe sur l'amas de galaxies Abell 901/902, l'autre estun 
hamp \random", les autres pointent dans le 
hamp.3.2.2 D�ete
tions au sein des amas de galaxiesIl existe �a 
e jour moins d'�etudes d�edi�ees aux galaxies d'amas qu'aux galaxies de
hamp : la plupart ont �et�e men�ees par Natarajan et al. [93℄, [95℄, [96℄, une autre parGeiger & S
hneider, 1999 [44℄, et une pr�esent�ee dans 
e manus
rit (Chapitre 7). Ilest diÆ
ile de 
omparer les r�esulats obtenus sur des galaxies elliptiques d'amas ave

eux obtenus dans le 
hamp tant la di��eren
e environnementale est importante : lesgalaxies �evoluent dans le potentiel gravitationnel de l'amas et subissent des for
es demar�ees. De plus, 
ertaines ont pu subir des 
ollisions, perdre des bouts de halo demati�ere noire, nourrissant ainsi 
elui de l'amas. O�u s'arrête le halo de la galaxie, et o�u
ommen
e 
elui de l'amas ? Les deux syst�emes sont diÆ
ilement disso
iables. CettediÆ
ult�e a l'air plus 
on
eptuelle que pratique, 
ar la pr�esen
e de l'amas ne rendpas plus diÆ
ile l'�etude du galaxy-galaxy lensing. A l'�e
helle des galaxies (quelquesar
se
ondes), le potentiel global de l'amas varie peu et son in
uen
e sur la mesure dushear des galaxies individuelles est faible.D'un point de vue m�ethodologique, seule une m�ethode de maximum de vraisem-blan
e est viable, 
ar les galaxies sont tr�es pro
hes les unes des autres 
ompar�e �a unesituation de 
hamp et de galaxies isol�ees : il est i
i impossible d'isoler une lentille etd'�etudier son shear 
ar 
ette mesure sera fauss�ee par la pr�esen
e d'une galaxie voisine.Par exemple, dans l'amas A1689 situ�e �a z = 0:18, la distan
e moyenne entre deuxgalaxies lentilles est inf�erieure �a une 
inquantaine d'ar
se
ondes.Voi
i une revue des di��erentes d�ete
tions de galaxy-galaxy lensing au sein desamas. Celles-
i ont eu pour but initial d'apporter des �el�ements de r�eponses sur laquestion d'une �eventuelle tron
ature des halos de galaxies 
ompar�ees �a des galaxiesde 
hamp. Sur 
e point, les r�esultats montrent une di��eren
e signi�
ative. Si on a
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oupure sup�erieur �a 230h�1kp
 ave
 une bonne pr�e
ision dans le
hamp ([84℄), les r�esultats pour les galaxies d'amas tournent autour de quelques kp
�a quelques dizaines de kp
 [96℄, voir Chapitre 7. C'est pr�e
is�ement l�a un des r�esultatsles plus importants obtenus par des �etudes de galaxy-galaxy lensing : les galaxiesd'amas sont plus 
ompa
tes et moins massives que les galaxies de 
hamp.{ Geiger & S
hneider, 1999 [43℄ ont v�eri��e la validit�e de leur m�ethode de maxi-mum de vraisemblan
e en s'appuyant sur un travail de simulation num�erique.La d�ete
tion ([44℄) 
on
erne les galaxies au sein de l'amas Cl0939+4713, situ�e�a un redshift de 0.41. Les donn�ees sont 
onstitu�ees de 
li
h�es HST/WFPC2.Cette �etude ne permet pas d'�etablir de 
ontraintes fortes ; les barres d'erreurssont grandes : ils trouvent �0 de l'ordre de 230 km/s et sur r de l'ordre de8h�1kp
 pour les elliptiques de 
et amas.{ Natarajan et al., 1998 [93℄. La m�ethode de maximum de vraisemblan
e elleaussi a �et�e test�ee par un travail de simulation num�erique [92℄. Cette m�ethode estappliqu�ee aux galaxies elliptiques de l'amas AC114 (z = 0:31) pour lesquellesils trouvent : ��0 = 192+53�27km/s et r� ' 17 kp
{ Natarajan et al., 2002 [95℄. La m�ethode a �et�e appliqu�ee �a une quarantaine degalaxies elliptiques de l'amas A2218, pour lesquelles ils d�erivent les r�esultats :��0 = 180+15�20km/s et r� = 40+30�10kp
 (5 �). De plus, la 
omparaison entre lerayon de 
oupure trouv�e �a 
elui attendu pour des mod�eles de mati�ere noire
ollisionnelle ou non 
ollisionnelle permet d'�e
arter l'hypoth�ese de mati�ere noire
ollisionelle ave
 une 
on�an
e sup�erieure �a 5 �.Les r�esultats obtenus par Natarajan et al. malgr�e le peu de lentilles in
lusentdans les analyses (quelques dizaines), sont tr�es robustes statistiquement, no-tamment grâ
e �a l'utilisation d'images multiples permettant de bien 
ontraindrele potentiel de l'amas.{ De plus, Natarajan et al., 2002 [96℄, ont �etudi�e 
inq amas de galaxies 
ou-vrant un intervalle de redshift allant de 0.18 �a 0.58. En 
omparant le rayon
ara
t�eristique trouv�e ave
 la densit�e 
entrale de l'amas, ils trouvent une nette
orr�elation qui est en ex
ellent a

ord ave
 les attentes th�eoriques de 
ou-pure par for
es de mar�ees (tidal trun
ation), qui sont de la forme : log(r�t ) /(�0:6� 0:2) log(�0).Ces �etudes apportent don
 des �el�ements de r�eponses int�eressants pour la physiquedes galaxies qu'au
une m�ethode observationnelle n'avait en
ore permis. N�eanmoins,des 
on
lusions plus solides n�e
essitent davantage de r�esultats �etablis sur des amasdi��erents. De plus, les quelques amas �etudi�es 
onstituent un �e
hantillon tr�es h�et�erog�ene :ils 
ouvrent un large domaine en redshift, mais aussi en luminosit�e X et en masse, ouen
ore en sous-stru
tures non r�esolues dans le 
as des amas les plus lointains et lesplus jeunes.3.2.3 Le point de vue des simulations num�eriquesLes simulations num�eriques (par exemple Ghigna et al., 1998 [46℄) �etudient leshalos de mati�ere noire se trouvant �a l'int�erieur d'un halo d'amas de galaxies massif. Lesingr�edients utilis�es dans 
ette �etude sont de la mati�ere noire froide soumise �a la for
ede gravit�e. Ces s
�enarios pr�edisent que lors de la 
hute d'une galaxie dans le potentielde l'amas, le halo de mati�ere noire subit des for
es de mar�ees 
olossales qui lui arra
he
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Fig. 3.2 { R�esum�e des d�ete
tions pour lesquelles on a une 
ontrainte sur ��0 et sur r�, dans lesamas (traits gras) et dans le 
hamp (traits �ns). L'examen de 
ette Figure montre que les galaxiesd'amas sont plus 
ompa
tes que les galaxies de 
hamp.des mor
eaux de halo, nourrissant ainsi le halo de mati�ere noire de l'amas lui-même.On parle de tidal stripping en anglais. On d�e�nit le rayon de mar�ee d'un halo 
ommele rayon o�u la densit�e moyenne du halo de galaxie est de l'ordre de la densit�e lo
ale del'amas de galaxies. Ghigna et al. ont montr�e que plus les galaxies se trouvent pro
hedu 
entre de l'amas (et don
 plus elles se trouvent dans un environnement dense),plus le rayon de mar�ee est petit. Ce r�esultat est une pr�edi
tion des mod�eles de mati�erenoire froide utilis�ee dans les simulations num�eriques. Mamon (2000) [79℄ a 
al
ul�e lerayon de mar�ee d'une galaxie en fon
tion de sa position dans l'amas et trouve unerelation 
onforme aux r�esultats des simulations de Ghigna et al. La 
ons�equen
e de
es �etudes est que plus une galaxie se trouve pro
he du 
entre de l'amas, plus ellesou�re des e�ets de mar�ees.D'autre part, Ghigna et al. s'int�eressent �a la taille 
ara
t�eristique des halos degalaxies en fon
tion de leur distan
e au 
entre de l'amas, et trouve que plus un haloest pro
he du 
entre de l'amas, plus 
e rayon 
ara
t�eristique est petit. N�eanmoins, latendan
e observ�ee par Ghigna et al. est assez faible, surtout lorsque l'on 
onsid�ere lerayon projet�e, quantit�e �a laquelle on est sensible en pratique (Figure 8 de Ghigna etal., 1998 [46℄). De plus, 
ette tendan
e est plus 
laire dans le 
as d'un amas �a z = 0 quedans le 
as d'un amas �a z = 0:5. Si l'on peut raisonnablement 
onsid�erer que les halosde mati�ere noire vivant dans un amas sont plus 
ompa
ts que des halos de 
hamp deluminosit�e �equivalente, la tendan
e �a observer un rayon de halo de galaxie diminuerave
 la distan
e au 
entre de l'amas reste marginale pour le moment. D'ailleurs, lesr�esultats pr�esent�es au Chapitre 7 ne mettent pas en �eviden
e une telle tendan
e. On



3.2. LES D�ETECTIONS 61verra aussi au Chapitre 7 que les r�esultats de r�e
entes simulations num�eriques par Gillet al., 2004 [48℄ apportent de nouveaux �el�ements de r�eponse 
on
ernant l'in
uen
e del'environnement sur les propri�et�es dynamiques des galaxies.
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64 CHAPITRE 4. PROFILS DE MATI�ERE NOIRE4.1 Naissan
e des stru
tures de l'Univers4.1.1 Le 
hamp de 
u
tuations primordiales de densit�eOn suppose que les stru
tures observ�ees dans l'Univers se sont form�ees par instabi-lit�e gravitationnelle �a partir de petites 
u
tuations primordiales de densit�e. L'originefondamentale de 
es sur-densit�es n'est pas 
laire. Pourquoi l'Univers pr�esente ainsides r�egions sur et sous-denses ? Certains y voient les 
u
tuations du vide, ph�enom�enetypiquement quantique, qui serait pass�e de l'�e
helle mi
ros
opique �a l'�e
helle ma
ro-s
opique grâ
e �a une p�eriode d'in
ation, mais l'histoire de l'Univers �a ses premiersinstants est tr�es mal 
onnue et diÆ
ile �a 
ontraindre.Bref, tout se passe 
omme si l'Univers �etait homog�ene dans son ensemble, maisave
 des sur-densit�es lo
ales (
'est �a dire des endroits de l'Univers o�u la densit�e estsup�erieure �a la densit�e moyenne de l'Univers), et par 
ons�equent des sous-densit�eslo
ales. Si �(t) = 3H2(t)
(t)=(8�G) est la densit�e moyenne de l'Univers �a l'instant t,on d�e�nit le 
ontraste de densit�e a�n de d�e
rire 
es 
u
tuations par :Æ(~x; t) = �(~x; t)� �(t)�(t) (4.1)Consid�erons l'�evolution d'une sur-densit�e au 
ours du temps. Les r�egions sur-denses (Æ >0) a

r�etent la mati�ere de leur environnement, et ainsi deviennent deplus en plus sur-dense, 
'est �a dire que Æ augmente. Tant que les 
u
tuations res-tent faibles (jÆj �1), la 
roissan
e des r�egions sur-denses peut être d�e
rite par uneth�eorie lin�eaire. Une fois que Æ s'appro
he de l'unit�e, les e�ets non-lin�eaires ne sontplus n�egligeables, l'expansion de la r�egion sur-dense s'arrête et 
elle-
i 
ommen
e �as'e�ondrer sur elle même. Par des pro
essus de relaxation violente et de m�elange dephases, les parti
ules se virialisent et atteignent une 
on�guration d'�equilibre stableque l'on identi�e 
omme les lieux de formation des galaxies. On dit alors que le halos'est d�e
oupl�e de l'expansion de l'Univers.Comme on suppose que 
e 
hamp de densit�e suit une distribution Gaussienne, ilest uniquement d�e
rit par son spe
tre de puissan
e, P (k) =< Æ2k > et on le supposehomog�ene et isotrope. N'ayant pas de th�eorie satisfaisante sur l'origine de 
es 
u
-tuations de densit�e, et don
 pas de taille 
ara
t�eristique �a mettre dans les �equations,on suppose que le spe
tre de puissan
e des 
u
tuations est invariant d'�e
helle, 
'est�a dire que l'on a : P (k) = kn (4.2)ave
 n = 1 (spe
tre de Harrison-Zeldovi
h).L'exp�erien
e Boomerang (Netter�eld et al, 2002 [100℄), �a partir des 
u
tuations duFond Di�us Cosmologique (CMB), a mesur�e n=0.95�0.1, en a

ord ave
 le spe
trede Harrisson Zeldovi
h. Les r�e
ents r�esultats de l'exp�erien
e WMAP ont 
on�rm�e
ette mesure, tout en r�eduisant les barres d'erreurs.4.1.2 Pro
essus de relaxationUne fois que le halo de mati�ere noire s'est d�e
oupl�e de l'expansion de l'Univers, ils'e�ondre sur lui-même et se virialise pour atteindre une 
on�guration d'�equilibrestable. Cette mati�ere noire, qui domine largement la dynamique des halos, n'est
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e gravitationnelle. On suppose, d'autre part, 
ette mati�ere noirefroide et non 
ollisionnelle (voir Chapitre 1). Plusieurs �etudes ont montr�e que lamati�ere noire �etait pr�ef�erentiellement non 
ollisionnelle (
itons par exemple Moore etal. ; 2000 [91℄, ou Natarajan et al., 2002 [96℄).Cette 
on�guration de mati�ere noire froide est d�e
rite par la fon
tion de distri-bution f(~r; ~v; t) dans l'espa
e des phases. Elle s'entend 
omme la probabilit�e d'avoirdn = f(~r; ~v; t) d~r d~v parti
ules situ�ees entre ~r et ~r+d~r et dont les vitesses sont 
om-prises entre ~v et ~v + d~v �a l'instant t. L'�evolution de 
ette fon
tion f est donn�ee parl'�equation de Boltzmann sans 
ollisions (appel�ee aussi �equation de Vlasov en l'absen
ede 
ollisions) : DfDt = �f�t + ~v:~rf � ~r�:�f�~v = 0: (4.3)� est le potentiel gravitationnel li�e �a la densit�e de mati�ere noire par l'�equation dePoisson �� = 4�G�: (4.4)L'�equation de Boltzmann, �equivalente au th�eor�eme de Liouville, exprime que ladensit�e dans l'espa
e des phases autour d'une parti
ule donn�ee est 
onstante. Lem�elange dynamique a tendan
e �a faire �evoluer le syst�eme vers un �etat stationnaire
ara
t�eris�e par �f=�t = 0.Lors de l'e�ondrement d'un halo de mati�ere noire, les parti
ules �e
hangent �energieet moment angulaire par des pro
essus 
olle
tifs. Même si les 
ollisions entre deuxparti
ules sont n�egligeables, un objet r�eagit aux variations spatiales et temporelles dupotentiel gravitationnel �(~r; t) dues aux 
u
tuations de densit�e. L'�etat stable �nal est
ara
t�eris�e par une �equipartition d'�energie et de moment angulaire, don
 des orbitesisotropes. Ce m�e
anisme tr�es eÆ
a
e agit sur un temps typique de l'ordre de 10%du temps dynamique du syst�eme (Lynden-Bell, 1967 [75℄), qui est quant �a lui del'ordre de l'âge de l'Univers. Il s'agit d'un pro
essus de relaxation violente. Lorsquele syst�eme est dans un �equilibre quasi-statique, ��=�t est tr�es faible, et la relaxationviolente se termine.Le 
hangement d'�energie 
aus�e par le potentiel variable est ind�ependant de lamasse des parti
ules (puisque l'on suppose qu'il n'y a pas de 
ollisions). Il en r�esulteune 
on�guration d'�equipartition d'�energie sp�e
i�que et don
 de temp�erature. Lesgaz non 
ollisionnels sont don
 isothermes { dans le sens o�u la dispersion de vitessesest 
onstante { et ne pr�esentent pas de s�egr�egation de masse. Dans les amas, il n'ya de s�egr�egation de galaxies de di��erentes masses que dans les parties 
entrales. Lesintera
tions entre deux objets y sont importantes, 
e qui a pour 
ons�equen
e lesfusions et le \
annibalisme" des galaxies.4.1.3 Equation de Jeans �a l'�equilibre : premi�eres solutionsLe premier moment sur l'espa
e des vitesses de l'Equation (4.3) donne l'Equationde Jeans �a l'�equilibre, qui relie la distribution de mati�ere et sa dispersion de vitessesau potentiel gravitationnel �. Dans le 
as d'une sym�etrie sph�erique et pour unedistribution isotrope des vitesses (� � �r � �t), on a :1� d(��2)dr = �d�dr (4.5)



66 CHAPITRE 4. PROFILS DE MATI�ERE NOIREOn peut simpli�er 
ette �equation en supposant que la dispersion de vitesses � estind�ependante de la distan
e au 
entre du syst�eme gravitationnel, et en utilisantl'�equation de Poisson. On trouve ainsi une �equation du se
ond ordre pour la den-sit�e de masse, �(r), qui poss�ede don
 deux solutions ind�ependantes. La premi�ere aune singularit�e au 
entre et d�e�nit le mod�ele de Sph�ere Singuli�ere Isotherme (SIS,Spheri
al Isothermal Sphere, [13℄) :�SIS(r) = �22�Gr2 (4.6)La deuxi�eme solution a une valeur �nie au 
entre mais doit être 
al
ul�ee num�eri-quement. Une approximation de 
ette solution �a petit rayon est donn�ee par le pro�lde KING [59℄ : �(r) = �0 1 + � rr
ore�2!�3=2 ; (4.7)ave
 un 
�ur plat de taille r
ore. Ces types de pro�l peuvent être utilis�es pour d�e
riredes syst�emes autogravitants, aussi bien �a l'�e
helle des galaxies qu'�a 
elle des amas degalaxies.4.1.4 Les simulations num�eriquesL'�equation de Boltzmann (4.3) nous renseigne sur l'�evolution de la fon
tion dedistribution f et peut être utilis�ee pour pr�evoir les propri�et�es statistiques d'ensembledes halos. Elle est non-lin�eaire et sa r�esolution est diÆ
ile. De fa�
on pratique, onpoursuit une autre appro
he en simulant num�eriquement l'�evolution d'un gaz de par-ti
ules non-
ollisionnelles, par int�egration dire
te des �equations du mouvement d'ungrand nombre de parti
ules dans leur potentiel gravitationnel 
ommun. On se re-trouve �a r�esoudre un syst�eme 
oupl�e d'�equations di��erentielles du premier ordre. Lesprobl�emes pratiques dans 
ette appro
he sont dus au grand nombre de parti
ulesn�e
essaire pour fournir une bonne r�esolution et suÆsamment de halos distin
ts pourpouvoir en d�eterminer les propri�et�es statistiques. Les simulations num�eriques per-mettent d'�etudier les pro�ls de densit�e de halos de mati�ere noire �a l'�equilibre dansdes s
�enarios de formation hi�erar
hique des stru
tures. En e�et, parmi les 
onditionsinitiales, on in
lut une 
osmologie et une valeur du spe
tre de puissan
e.Si les r�esultats des simulations num�eriques semblent 
onverger au fur et �a mesureque l'on rajoute des parti
ules (Ghigna et al., 2000 [47℄), une interpr�etation robustede 
es r�esultats n'est pas simple et plusieurs aspe
ts interviennent, notamment :{ les parti
ules utilis�ees dans les simulations num�eriques ont des masses sous-gala
tiques 
omprise entre 5� 107M� et 1010 �a 1011M�. Elles sont don
 bienplus massives que les parti
ules de mati�ere noire, qui seraient plutôt subato-miques et dot�ees de masses de parti
ules �el�ementaires : la masse du proton est�egale �a 938 MeV, 
e qui 
orrespond �a 1.6 10�27 kg, ou de l'ordre de 10�57M�.En 
e qui 
on
erne les \WIMPs" (Weakly Intera
tive Massive Parti
ules), par-ti
ules 
andidates de mati�ere noire re
her
h�ee dans les exp�erien
es d'astropar-ti
ules 
omme Antares ou Edelweiss, on 
her
he des masses 
omprises entre100 et 1000 GeV, 
e qui reste faible devant une masse solaire.



4.2. D�ECRIRE LES STRUCTURES DE L'UNIVERS 67{ l'absen
e de baryons dans les simulations ; même si 
ette 
omposante est n�egligabledu point de vue de la masse totale, elle existe et elle pourrait in
uen
er et mo-di�er la distribution de mati�ere noire au 
entre des amas.4.1.5 Vers un pro�l de masse \universel" ?En utilisant des simulations �a haute r�esolution, Navarro, Frenk, & White (NFW,1995 [97℄), ont trouv�e que les halos de mati�ere noire froide peuvent être d�e
rits parun pro�l \universel" qui reproduit 
orre
tement la distribution radiale des stru
turessur neuf ordres de grandeur en masse, de l'�e
helle des amas globulaires �a 
elle desamas de galaxies. Ce type de pro�l, dit NFW varie 
omme r�1 au 
entre et r�3 �agrande distan
e. On d�e�nit 
e pro�l 
omme suit :�(r) = �srrs �1 + rrs�2 (4.8)o�u rs est un rayon de 
�ur, 
ara
t�erisant le 
hangement de pente dans la distributionde masse. De plus, Navarro et al, 1997 [98℄ ont �etendu leurs simulations pour 
ouvrirdes mod�eles 
osmologiques divers, en faisant varier les param�etres 
osmologiques ou laforme du spe
tre de puissan
e initial. Dans tous les 
as, les pro�ls de densit�e des halosisol�es sont bien d�e
rits par l'Equation (4.8). Ce
i 
onstitue don
 une forte pr�edi
tiondu s
�enario de mati�ere noire froide : si la mati�ere noire est e�e
tivement froide, ons'attend �a 
e que les pro�ls de masse suivent 
ette forme, sur un large domaine demasse, et ind�ependemment de la 
osmologie 
hoisie.Si les sp�e
ialistes semblent 
onverger sur l'existen
e d'un pro�l de masse universelet sur sa forme �a grande distan
e du 
entre du halo (Fukushige & Makino, 1997 [41℄,Huss et al, 1999 [55℄), les simulations num�eriques r�e
entes �a plus haute r�esolution
onduisent vers une pente 
entrale plus raide que pour 
elle du pro�l NFW. On peutg�en�eraliser le pro�l par (Zhao, 1996 [132℄) :�(r) = �s� rrs���1 + rrs�3�� ; (4.9)Les r�esultats de Moore et al., 1999 [90℄ indiquent �=1.5 plutôt que �=1 dans le
as NFW.R�e
emment, Navarro et al. (2004) [99℄ proposent un nouvelle formule provenantde l'ajustement de pro�ls de densit�e et de vitesses de rotation de halos simul�es. Cettenouvelle formule est int�eressante 
ar elle 
onverge vers une densit�e 
entrale �nie �apetit rayon, et qu'elle d�e�nie une masse totale 
onvergente. Dans 
e mod�ele, la pentelogarithmique du pro�l de densit�e, �(r) = �d ln �d ln r est une loi de puissan
e de r, ave
un exposant ' 0.17.4.2 D�e
rire les stru
tures de l'UniversDans 
ette se
tion seront pr�esent�es trois pro�ls parti
uliers qui vont nous servir�a d�e
rire les galaxies. Il s'agit des pro�ls suivants :



68 CHAPITRE 4. PROFILS DE MATI�ERE NOIRE{ La distribution de masse elliptique pseudo-isotherme (\pseudo-isothermal el-lipti
al mass distribution" soit PIEMD en anglais), qui a �et�e introduite parKassiola & Kovner, 1993 [58℄{ Le pro�l \universel" NFW introduit plus haut{ Le pro�l Power Law, PL, 
ara
t�eris�e par un rayon de 
�ur r
ore et un exposant� qui d�e
rit le gradiant de la distribution de masse, introduit par Kneib, 1993([63℄)Chaque pro�l est d�e�ni par au moins deux param�etres que l'on va introduire : unedispersion 
entrale de vitesses �0 reli�ee �a la profondeur du puit de potentiel gravi-tationnel engendr�e par 
e halo ou bien une dispersion de vitesses 
ara
t�eristique �sdans le 
as de NFW, et un ou deux param�etres d'�e
helle : r
ore et r
ut, respe
tivementrayon de 
�ur et de 
oupure pour le PIEMD, rs pour le NFW et r
ore pour le pro�lPL. On 
ommen
era par �enon
er de fa�
on g�en�erale les quantit�es utiles pour notre�etude, 
omme la masse ou le shear, puis on donnera les �equations 
orrespondantes �a
haque pro�l ave
 les graphiques asso
i�es. Les �equations sont donn�ees pour un pro�l�a sym�etrie 
ir
ulaire ; par 
ontre, les Figures 4.1, 4.2, 4.3 et 4.4 ont �et�e obtenues pourdes pro�ls munis d'une ellipti
it�e de la distribution de masse �egale �a 0.2.4.2.1 Quantit�es utilesLe ph�enom�ene de lentille gravitationnelle est sensible �a des quantit�es physiquesprojet�ees le long de la ligne de vis�ee. Commen�
ons tout d'abord par rappeler lesnotations utilis�ees dans les �equations. On rappellera si l'on travaille ave
 des quantit�estri-dimensionnelles ou bi-dimensionnelles. On va ren
ontrer les symboles suivants, �apartir desquels on d�e�nira d'autres quantit�es :{ �, densit�e volumique de masse de la distribution de masse (3D){ �, potentiel gravitationnel asso
i�e �a 
ette distribution de masse (3D){ �, densit�e surfa
ique de masse (2D){ �, potentiel gravitationnel (2D){ R, rayon projet�e le long de la ligne de vis�ee{ �, 
omposante de la dispersion de vitesse isotrope des parti
ules (3D){ G, 
onstante gravitationnelle{ Vrot, vitesse de rotation des parti
ules (2D){ �
rit, densit�e surfa
ique 
ritique, qui d�e�nit une fronti�ere entre les r�egimes ded�eformations fortes et faibles{ �, gradient de la distribution de masse pour le pro�l PLLa densit�e volumique de masse � est reli�ee �a � par l'�equation de Poisson :4�G�(r) = r2�(r) (4.10)Et de la même fa�
on, on relie la densit�e surfa
ique de masse � au potentiel projet�epar : 4�G�(R) = r2�(R) (4.11)o�u le Lapla
ien est d�esormais en 2D.



4.2. D�ECRIRE LES STRUCTURES DE L'UNIVERS 69Une fois d�e�nie �(R), on peut 
al
uler la masse 2D dans une ouverture R :Maper(R) = 2� Z R0 �(r)rdr (4.12)Quand 
ela s'av�erera pertinent, on utilisera le 
hangement de variable x = r=r
ore oux = r=rs, et on aura Maper(R) = r2
ore ~Maper(x) ou Maper(R) = r2s ~Maper(x).A partir de �, et utilisant l'�equation de Jeans (Eq. 4.5), on peut �e
rire (en utilisantla 
ondition aux limite en +1, o�u �(r)! 0 et �(r)! 0) :�2x(r) = 1�x(r) Z +1r �x(r0)d�(r0)dr0 dr0 (4.13)On obtient ainsi �x, dispersion de vitesses des parti
ules au sein du halo. L'indi
e xpeut 
orrespondre aux galaxies au sein d'un amas, ou bien aux �etoiles au sein d'unegalaxie. La quantit�e �(r) par 
ontre 
orrespond au potentiel global du halo 
onsid�er�e.Dans le 
as du pro�l NFW, la dispersion de vitesses 
al
ul�ee �a partir de l'�equationde Jeans tend vers 0 au 
entre, bien que 
e soit non physique. Ce 
omportement aamen�e �a d�e�nir une dispersion de vitesses 
ara
t�eristique �s par :�2s = 43Gr2s�s (4.14)De plus, dans un tel mod�ele, la dispersion de vitesses n'est pas 
onstante ave
 le rayon.On peut en donner une expression analytique en utilisant la fon
tion dilogarithme(Lokas & Mamon, 2001 [72℄).La vitesse de rotation est d�e�nie par :V 2rot(R) = GM3D(R)R (4.15)En pratique, le lensing nous permet d'être sensible �a des quantit�es bidimensionnellesprojet�ees le long de la ligne de vis�ee, et on utilisera Maper �a la pla
e de M3D.4.2.2 Pro�l PIEMDCette distribution de masse 
orrespond �a la superposition de deux pro�ls TIS(Trun
ated Isothermal Sphere) munis d'un rayon de 
oupure s, pro�l pour lequel ladistribution de masse est de la forme : �(r) = �2s22�Gr2(r2+s2) . Elle permet de pallier auxinsuÆsan
es du mod�ele SIS, �a savoir : une masse totale divergente et une densit�edivergente au 
entre. De plus, elle permet un traitement analytique de l'�equation deslentilles. La densit�e volumique est la suivante :�(r) = �0(1 + r2=r2
ore)(1 + r2=r2
ut) (4.16)Cette distribution admet deux rayons 
ara
t�eristiques, r
ore, rayon de 
�ur, etr
ut, rayon de 
oupure qui d�e�nit un 
hangement de pente dans la distribution demasse. Au 
entre, on a � ' �0=(1 + r2=r2
ore), qui d�e
rit un 
�ur ave
 une densit�e
entrale �0. La r�egion de transition (r
ore < r < r
ut) est isotherme, ave
 � ' r�2. Audel�a de r
ut, la densit�e 
hute : � ' r�4, 
omme 
'est requis pour les mod�eles de galaxies



70 CHAPITRE 4. PROFILS DE MATI�ERE NOIREelliptiques, a�n que la masse soit une quantit�e �nie. D'ailleurs, il a �et�e montr�e (Hjorth& Kneib, 2003 [51℄) que 
e pro�l est pertinent pour d�e
rire les galaxies elliptiques.D'autre part, 
e mod�ele a �et�e utilis�e ave
 su

�es par Natarajan et al [93℄, [95℄, [96℄pour l'�etude du galaxy-galaxy lensing au sein des amas de galaxies. Un int�erêt de 
epro�l est que la masse totale ne diverge pas.Par int�egration de l'�equation 4.16, on obtient :�(R) = �20r
ut2G(r
ut � r
ore)( 1pr2
ore +R2 � 1pr2
ut +R2 ) (4.17)o�u �0 est reli�ee �a �0 par : �0 = �202�G(r
ut + r
orer2
orer
ut ) (4.18)On peut montrer ([51℄) que pour r
ore ! 0, la densit�e surfa
ique de masse devient�egale �a la densit�e surfa
ique de masse TIS utilis�ee par Brainerd, Blandford & Smail[17℄ pour mod�eliser le ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing. On pourra ainsi dire
te-ment 
omparer les r�esultats obtenus ave
 
e mod�ele PIEMD (en terme de dispersionde vitesse et de rayon de 
oupure) ave
 les r�esultats provenant d'autres �etudes o�u lesgalaxies ont �et�e mod�elis�ees par un pro�l du genre TIS ou par un pro�l SIS.La masse 2D dans une ouverture est donn�ee par l'expression :Maper(R) = �r
ut�20G  1� pr2
ut +R2 �pr2
ore +R2r
ut � r
ore ! (4.19)En faisant tendre R vers l'in�ni dans l'�equation pr�e
�edente, on obtient la masse totalequi est une quantit�e �nie : M totaper = ��20G r2
utr
ut + r
ore (4.20)Le shear quand �a lui est donn�e par l'expression suivante ([51℄) :
(R) = �202G r
utr
ut � r
ore  2( 1r
ut +pr2
ut +R2 � 1r
ore +pr2
ore +R2 )� ( 1pr2
ore +R2 � 1pr
ut +R2 )!(4.21)4.2.3 Pro�l NFWComme on l'a vu plus haut, 
e pro�l 
orrespond �a un ajustement empirique desr�esultats de simulations num�eriques. Il varie 
omme r�1 au 
entre et r�3 �a grandedistan
e. Nous d�e
rirons don
 le pro�l NFW �a l'aide de �s et rs. Historiquement,Navarro et al. [97℄ ont �e
rit la densit�e 
omme suit :�(r) = Æ
�
rrs �1 + rrs�2 (4.22)
e qui donne une param�etrisation en terme de rs et Æ
�
, o�u �
 est la densit�e massique
ritique de l'Univers. Æ
 est un 
ontraste de densit�e 
ara
t�eristique et rs est le rayon
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helle. On peut param�etriser le pro�l NFW di��eremment : la masse totale duhalo est g�en�eralement estim�ee par M200 qui est la masse 
ontenue dans une sph�erede rayon r200 o�u la densit�e moyenne est �� = 200 �
. r200 est une estimation du rayonviriel. Ce dernier s�epare la r�egion virialis�ee d'un halo d'une zone d'a

r�etion �a plusgrande distan
e. Le 
al
ul de M200 = M(r200) donne une relation entre le 
ontrastede densit�e Æ
 et le param�etre de 
on
entration 
 = r200=rs :M200 = 8003 � r3200 �
 (4.23)
 = r200rs (4.24)Æ
 = 2003 
3ln(1 + 
)� 
1 + 
 (4.25)Le pro�l NFW d�e�nit ainsi une famille de densit�es de masse 
ara
t�eris�ee par deuxparam�etres : M200 (ou bien rs ou r200) et Æ
 (ou 
). Pour les amas de galaxies ri
hes,on a M200 � 1015M� et 
 � 5. Pour une galaxie, on a M200 � 1012M� et 
 � 10 �a15. On 
onsid�erera par la suite la densit�e volumique suivante :�(r) = �srrs �1 + rrs�2 (4.26)Etant donn�e que les propri�et�es des quantit�es projet�ees relatives �a 
e mod�eled�ependent de la 
omparaison entre r et rs, il est utile d'introduire le 
hangementde variable suivant : x = r=rs. La densit�e surfa
ique s'�e
rit alors :�(x) = Z +1�1 �(rs; x; z)dz = 2�srsF (x) (4.27)ave
 : F (x) = 8<: 1x2�1(1� 1p1�x2arg
h 1x) (x<1)13 (x=1)1x2�1(1� 1px2�1 ar

os 1x) (x>1) (4.28)La relation entre �s et �s est par d�e�nition :�2s = 43Gr2s�s (4.29)Quand �a la masse 2D 
al
ul�ee dans une ouverture, elle s'�e
rit (Bartelmann, 1996 [7℄) :Maper(R) = 3��2srs2G g(x) (4.30)ave
 : g(x) = 8<: ln x2 + 1p1�x2arg
h 1x (x<1)1� ln(2) (x=1)ln x2 + 1px2�1 ar

os 1x (x>1) (4.31)



72 CHAPITRE 4. PROFILS DE MATI�ERE NOIRELa masse totale diverge pour 
e mod�ele. On peut donner une expression de la masseM200 en fon
tion de �s, r200 et 
 :M200 = 200�
2Æ
 �2sr200G (4.32)Quand au shear, il est donn�e par l'expression suivante (Bartelmann, 1996 [7℄) :
(x) = 2�srs�
rit �2A(x)x � S(x)� (4.33)ave
 : A(x) = 1x �8>>>>><>>>>>:ln x2 + 1p1� x2 arg
h1x(x < 1)1 + ln 12 (x = 1)ln x2 + 1px2 � 1 ar

os 1x(x > 1) (4.34)et : S(x) = 8><>:ln2 x2 � arg
h2 1x(x < 1)ln2 x2 + ar

os2 1x(x � 1) (4.35)4.2.4 Pro�l PLLa densit�e est la suivante (Kneib, 1993 [63℄) :�(r) = �0 1 + 1� 2�3 r2r2
ore�1 + r2r2
ore�2+� (4.36)Pour 
e pro�l, muni lui aussi d'un rayon de 
�ur, il est 
ommode d'introduire le
hangement de variable x = r=r
ore. A grand rayon (x >> 1), la densit�e d�e
rô�t
omme : � ' x�2(1+�). Notons que le 
as �=0 
orrespond au 
as sph�ere isothermeave
 un rayon de 
�ur. Un exposant � >0 d�e�nit un pro�l de densit�e plus piqu�e quele 
as sph�ere isotherme ave
 un rayon de 
�ur.Con
ernant la densit�e surfa
ique de masse, on a :�(x) = �01 + (1=2� �)x2(1 + x2)3=2+� (4.37)et la relation entre �0 et �0 est la suivante :�0 = �20r2
ore 9(1� 2�)4�G (4.38)La masse projet�ee est donn�ee par l'expression suivante :Maper(x) = 2��0�Z x0 xdx(1 + x2)3=2+� + Z x0 1�2�2 x3dx(1 + x2)3=2+�� (4.39)



4.2. D�ECRIRE LES STRUCTURES DE L'UNIVERS 73L'int�egration par partie des deux termes de 
ette expression donne :Maper(x) = ��0(1 + x2)3=2+� (x2 + x4) (4.40)ave
 : �0 = 4=3I1+��0r
ore = 3(1 + 2�)�20�Gr
ore I1+� (4.41)On obtient �nalement :Maper(R) = 3(1 + 2�)�20r
oreG x2 + x4(1 + x2)3=2+� I1+� (4.42)ave
 : I1+� = Z 10 dx(1 + x2)1+�Cette int�egrale vaut 1.253 pour �=0.2, 1.15 pour �=0.3, 1.06 pour �=0.4 et 0.999pour �=0.5.La dispersion de vitesse et le shear pour un tel pro�l ont �et�e �etablis par Kneib, 1993([63℄). On a : �2(x) = �20 1 + 1� 2�2 x21 + 1� 2�3 x2 1(1 + x2)� (4.43)Quand au shear, on l'�e
rit : 
(x) = 12 �0�
rit (1 + 2�) x2(1 + x2) 32+� (4.44)4.2.5 D�e
rire des galaxiesCes pro�ls permettent de d�e
rire des distributions de masses aussi bien �a l'�e
helledes galaxies qu'�a l'�e
helle des amas de galaxies. Notre �etude porte sur les galaxies et
ela implique 
ertaines relations 
on
ernant les param�etres d�e
rivant 
haque pro�l.En parti
ulier, pour le pro�l PL, le rayon de 
�ur est �x�e de l'ordre de 0.1 ar
se
onde,valeur typique pour des galaxies. Ce pro�l est don
 param�etris�e par �0 et par �. Pourle pro�l PIEMD aussi, on va �xer r
ore de la même fa�
on. Il nous reste don
 deuxparam�etres pour d�e
rire une distribution de masse par un tel pro�l. Fixer r
ore permetd'�eviter de 
onsid�erer des mod�eles �a trois param�etres. Finalement, quel que soit lepro�l utilis�e, on a deux param�etres libres. Le tableau suivant r�esume les param�etresn�e
essaires pour d�e
rire 
haque pro�l, qu'ils soient libres ou �x�es.Param�etres Libres Fix�esPIEMD �0 , r
ut r
ore � 0.1"NFW �s , rs -PL �0 , � r
ore � 0.1"
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es pro�lsOn a vu que le param�etre �0 pour un pro�l PIEMD peut être dire
tement 
ompar�e�a des dispersions de vitesses obtenues pour un pro�l SIS ou TIS. Ce n'est pas le 
asdans le 
as des pro�ls NFW ou PL. Il 
onvient don
 de savoir inter
alibrer 
es pro�ls.Nous allons partir d'un pro�l PIEMD donn�e qui nous servira de pro�l de r�ef�eren
e etnous allons 
her
her quels sont les pro�ls NFW et PL qui lui sont �equivalents pourun même shear r�eduit et un même rayon d'Einstein.4.3.1 Masse dans le 
er
le 
ritique tangentiel dans le 
asd'une sym�etrie 
ir
ulaireCommen�
ons par montrer un r�esultat fondamental du lensing : pour n'importequel pro�l 
ir
ulaire donn�e, la masse dans le rayon d'Einstein RE est proportionnel�a R2E. Par d�e�nition, la masse 2D dans un 
er
le de rayon R est donn�ee par :M(R) = 2� Z R0 �(u)udu = 12G Z R0 �u(u�u�(u))du = r�r�(r)2G (4.45)Cela donne en fon
tion du potentiel de la lentille ' :M(R) = 
24GDOSDOLDLS r�r'(r) (4.46)d'o�u l'expression de la masse dans le rayon 
ritique tangentiel ou rayon d'EinsteinRE : M(RE) = 
24GDOSDOLDLS R2E (4.47)ou en
ore : M(RE) = ��
ritR2E ' R2E (4.48)Ce r�esultat peut être utilis�e pour estimer la masse de galaxies �a partir de la d�eterminationdu rayon d'Einstein et des redshifts de la sour
e et de la lentille. La limitation de
ette m�ethode provient de la g�eom�etrie r�eelle d'un potentiel gravitationnel, rarementsym�etrique : dans 
e 
as, on surestime la masse par rapport aux �etudes fond�ees surl'�emission X.4.3.2 A l'�e
helle des galaxies : pro�ls de shears r�eduitsUne valeure typique du rayon d'Einstein dans le 
as d'un halo de galaxie est del'ordre d'une ar
se
onde. On va don
 
her
her les mod�eles parti
uliers pour 
haquepro�l qui donnent RE � 1". Pour de tels pro�ls, on va former le pro�l de shear r�eduitg � 
, quantit�e �a laquelle on est sensible en weak-lensing. La Figure 4.1 montrele r�esultat. Les pro�ls d�e�nis par le tableau 4.1 sont �equivalents en terme de shearr�eduit.L'examen de la Figure 4.1 montre qu'au-del�a de quelques ar
se
ondes, tous les shearssont �equivalents. Con
ernant le pro�l PL, il y a une d�ependan
e assez forte de ladispersion de vitesses ave
 la valeur de l'exposant. Par exemple, un pro�l PL ave
�0 = 400 kms�1 et � ' 0.4 induit un shear 
omparable �a un pro�l PL ave
 �0 =



4.3. COMPARAISON DE CES PROFILS 75PIEMD NFW PL�0 220km/s 225km/s 400km/sr
ut ou rs 30" 3" -r
ore 0.1" - 0.1"� - - 0.4Tab. 4.1 { Pro�ls �equivalents en termes de shear r�eduit et pour lesquels RE ' 1"660 kms�1 et � = 0:3. Pour illustrer le 
omportement du pro�l PL, on in
luera les
ourbes 
orrespondantes �a 
e dernier pro�l dans les Figures suivantes qui 
omparentles pro�ls en terme de shear r�eduit (g), densit�e volumique de masse (�(r)), masseprojet�ee (Maper(R)) et en vitesse de rotation (Vrot(R)).
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Fig. 4.1 { Shears r�eduits (g= 
1��) pour les di��erents pro�ls 
onsid�er�es, et di��eren
es entre eux,exprim�ees en pour
entage, ave
 PIEMD 
omme r�ef�eren
e
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Fig. 4.2 { �(r) pour les di��erents pro�ls 
onsid�er�es
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Fig. 4.3 { Maper(R) pour les di��erents pro�ls 
onsid�er�es
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Fig. 4.4 { Vitesse de rotation pour les di��erents pro�ls 
onsid�er�es
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82CHAPITRE 5. SIMULATION DU CISAILLEMENT ET RECOUVREMENT DU PROFIL DE MASSE5.1 Introdu
tionLes �etudes th�eoriques du ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing ont 
ommen
�e ra-pidement apr�es la premi�ere d�ete
tion de BBS en 1996 ([17℄). Le premier papier der�ef�eren
e est 
elui de S
hneider & Rix, (1996) [113℄ et 
on
erne une �etude portantsur les galaxies de 
hamp. Viennent ensuite deux autres �etudes, l'une de Natarajanet al., 1997 [92℄ et l'autre de Geiger et al., 1998 [43℄. Ces deux �etudes portent sur lesgalaxies regroup�ees en amas.Le pr�esent manus
rit se propose lui aussi d'exposer une �etude th�eorique duph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing, a�n de tester la m�ethode du maximum de vrai-semblan
e expos�ee au Chapitre 3. Cette �etude th�eorique, 
ompl�et�ee par l'�etude depro�ls de mati�ere noire 
orrespondant au Chapitre 4, a fait l'objet d'une publi
ationreproduite en annexe.L'originalit�e de la pr�esente �etude par rapport aux autres repose sur les pointssuivants :{ Analyser �a la fois des situations de 
hamp et des situations d'amas{ Comparer les 
ontraintes que l'on peut esp�erer obtenir depuis un t�eles
opeterrestre ave
 
elle que l'on peut esp�erer obtenir �a l'aide d'un t�eles
ope spatial{ Aller plus loin que la param�etrisation du halo en terme de �0 et r, en reformu-lant le probl�eme en fon
tion de la masse du halo dans une ouverture donn�ee{ L'appli
ation �a un �e
hantillon homog�ene d'amas de galaxiesDans 
e Chapitre, nous allons d�e
rire les pro
�edures de simulations utilis�ees pour
r�eer des 
atalogues synth�etiques, et 
e dans les di��erentes 
on�gurations �etudi�ees. On
ommen
e par se donner un 
hamp dans lequel on pla
e des sour
es distribu�ees en red-shift ainsi que des lentilles d'avant-plan. En assignant aux lentilles un pro�l de massemuni de param�etres 
onnus (les param�etres d'entr�ee), on simule les d�eformationssubies par la population d'arri�ere-plan grâ
e au logi
iel Lenstool d�evelopp�e par Jean-Paul Kneib. On obtient ainsi un 
atalogue simul�e. Ces 
atalogues seront analys�esvia une m�ethode de maximum de vraisemblan
e par un 
ode num�erique que j'aid�evelopp�e et qui permet d'estimer les param�etres des halos de mati�ere noire qui ontdonn�e naissan
e aux d�eformations gravitationnelles. Ce sont les param�etres de sortie.Id�ealement, les param�etres de sortie devraient être �egaux aux param�etres d'entr�ee.Ce qui nous int�eresse 
'est de voir quels sont les �e
arts �a 
ette situation id�eale, d'avoirune id�ee sur les erreurs et les possibles biais de la m�ethode.
5.2 Simulation d'imagesNous �etudions deux 
on�gurations observationnelles distin
tes : un t�eles
ope ter-restre muni d'une 
am�era grand 
hamp, 
omme la 
am�era 
fh12k mont�ee au foyerdu t�eles
ope CFH, et un t�eles
ope spatial 
omme le HST. Nous �etudions aussi dessituations de 
hamp et d'amas. De plus, nous exposerons les 
on�gurations observa-tionnelles 
orrespondant �a la 
am�era MEGACAM depuis le sol et �a la 
am�era ACSdepuis l'espa
e.



5.2. SIMULATION D'IMAGES 835.2.1 Sol et Espa
eIl y a deux di��eren
es prin
ipales entre des observations men�ees ave
 un t�eles
opeterrestre et des observations provenant d'un t�eles
ope spatial : la qualit�e de l'image etla taille du 
hamp. Les observations dans l'espa
e sont de bien meilleure qualit�e 
arnon perturb�ees par l'atmosph�ere terrestre, les param�etres de forme sont estimablespour la grande majorit�e des objets d�ete
t�es (typiquement 80%), et la densit�e d'ob-jets d�ete
t�es est plus importante qu'au sol, 
ar les observations sont plus profondes.L'avantage des observations au sol r�eside dans les tailles de 
hamps observ�es, a
-tuellement plus importantes que depuis l'espa
e. En 
onsid�erant 
es deux aspe
ts, etle fait que le signal de galaxy-galaxy lensing repose sur le nombre de paires avant-plan/arri�ere-plan impliqu�ees dans l'analyse, on peut 
onsid�erer deux strat�egies : soitdes observations grand 
hamp depuis le sol, soit des observations profondes depuisl'espa
e.Au sol, ave
 un t�eles
ope de 4 m�etres et un temps de pose de l'ordre d'uneheure �a deux heures, les donn�ees sont 
ara
t�eris�ees par un seeing de l'ordre de 0.6-0.8ar
se
ondes, un nombre de galaxies de l'ordre de 15 galaxies par ar
minutes 
arr�ees,dont environ 50 �a 70 % sont utilisables pour l'analyse, 
'est �a dire pour lesquelles onpeut esp�erer obtenir des param�etres de formes surs.Les observations dans l'espa
e sont 
ara
t�eris�ees par un seeing de l'ordre de 0.15ar
se
ondes et un nombre de galaxies d�ete
t�ees avoisinant les 70 galaxies par ar
mi-nutes 
arr�ees pour un temps de pose de l'ordre de la demi-heure, ave
 un pour
entaged'objets e�e
tivement utilisables pour l'analyse weak lensing de l'ordre de 80%.Le tableau 5.1 r�esume la 
omparaison des prin
ipales 
ara
t�eristiques �a prendreen 
ompte. Les valeurs des ellipti
it�es et de leurs erreurs proviennent de l'inspe
tiondes donn�ees CFH12k que nous avons en 
e qui 
on
erne le sol, et de donn�ees HSTpour 
e qui est de l'espa
e. Les param�etres de forme des galaxies images e1 et e2
orrespondent aux proje
tions de l'ellipti
it�e 
omplexe e sur deux axes, et on a lesd�e�nitions suivantes pour les quantit�es expos�ees dans le tableau (m 
orrespond �a lamoyenne et d �a la dispersion, ave
 N le nombre d'objets) :e = e1 + i e2 (5.1)e1 = jej 
os(2�) (5.2)e2 = jej sin(2�) (5.3)jej = a� ba+ b (5.4)m = Pi eiN (5.5)d = rPi(ei �m)2N � 1 (5.6)Pour 
omparaison, la 
am�era ACS �a bord du HST 
omporte un d�ete
teur WideField Channel, WFC, dot�ee d'un 
hamp de 202�202 ar
se
2.Au sol, la 
am�era MEGACAM install�ee au CFH o�re un 
hamp de 1 degr�e2. Elleest 
onstitu�ee de 40 CCD. Le but de 
et instrument est de mener des surveys grand
hamp, profonds (B=26.5/27) et multi
ouleurs.



84CHAPITRE 5. SIMULATION DU CISAILLEMENT ET RECOUVREMENT DU PROFIL DE MASSESol (CFH12k) Espa
e HST
hamp 44'�28' 5.3 ar
min2nb de galaxies (ar
min�2) ' 15 ' 70PSF 0.8" 0.15 "ellipti
it�e moyenne m 0.32 0.33dispersion sur l'ellipti
it�e d 0.2 0.2erreur moyenne sur e1 0.19 0.14erreur moyenne sur e2 0.19 0.13Tab. 5.1 { Comparaison des donn�ees obtenues depuis le sol et depuis l'espa
e5.2.2 Relations d'�e
helleLes lentilles d'avant-plan sont d�e
rites par un pro�l de masse ave
 des param�etresd'entr�ee 
onnus. Chaque lentille individuelle 
omporte une luminosit�e en fon
tion delaquelle on mettra �a l'�e
helle (s
aler en anglais) ses param�etres. La relation sur �0repose sur les relations introduites au Chapitre 1, de Tully-Fisher et de Faber-Ja
kson,ave
 un exposant �egal �a 4 : �0 / L1=4.La relation d'�e
helle sur r repose sur l'hypoth�ese que le rapport masse sur lumi-nosit�e est 
onstant pour 
haque galaxie ; en e�et, en supposant 
ette relation, et en serappelant que la masse est proportionnelle �a �20r, on a : M / �20r / L1=2�L1=2 = L.Si l'hypoth�ese d'un rapport masse sur luminosit�e 
onstant ave
 la luminosit�e estlargement utilis�ee, remarquons que la situation est 
ertainement plus 
ompliqu�ee, etque des �etudes r�e
entes sugg�erent que le rapport M=L varie fortement et de fa�
onnon monotone ave
 la luminosit�e : voir par exemple Marinoni & Hudson (2002) [82℄,Yank, Mo & van den Bosh (2003) [129℄.Pro�l PIEMDOn a pour 
e pro�l :�0 = ��0( LL� ) 14 & r
ut = r�
ut( LL� ) 12 (5.7)Le param�etre r
ore est �x�e �a 0.1", une valeure typique pour une galaxie.Pro�l NFWDe la même fa�
on que pour PIEMD, on a :�s = ��s( LL� ) 14 & rs = r�s( LL� ) 12 (5.8)Pro�l PLPour 
e pro�l : �0 = ��0( LL� ) 14 & r
ore = r�
ore( LL� ) 12 (5.9)
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Fig. 5.1 { Pro�ls de shears r�eduits (g= 
1�� ) pour 
haque mod�ele et di��eren
es entre eux (PIEMD�etant le mod�ele de r�ef�eren
e), pour une galaxie faible (L = L�=10) et une galaxie brillante (L = 3L�)A�n d'illustrer la 
oh�eren
e de 
es di��erentes relations d'�e
helle d'un pro�l �a unautre, on montre sur la Figure 5.1 la 
omparaison des pro�ls de shears obtenus pourune galaxie faible (L = L � =10) et pour une galaxie brillante (L = 3L�). Les pro�ls
orrespondant �a la luminosit�e L� sont les pro�ls de r�ef�eren
es que l'on a introduitdans le Chapitre 4, tableau 4.1.5.2.3 Population d'arri�ere-planLa prin
ipale di��eren
e 
on
ernant les 
on�gurations sol ou espa
e r�eside dans ladensit�e de sour
es d'arri�ere-plan que nous introduirons : les 
on�gurations sol aurontune densit�e de sour
es �egale �a une quinzaine de galaxies par ar
minute 
arr�e, alors queles 
on�gurations espa
e disposeront d'une densit�e de sour
es �egale �a une soixantainede galaxies par ar
minute 
arr�e. La fa�
on de simuler les galaxies d'arri�ere-plan est lamême que 
e soit dans une 
on�guration de 
hamp ou d'amas (Figure 5.2) :{ Les galaxies sont dispos�ees al�eatoirement en position.



86CHAPITRE 5. SIMULATION DU CISAILLEMENT ET RECOUVREMENT DU PROFIL DE MASSE{ On 
onsid�ere un 
omptage en magnitude R typique pour deux heures d'int�egrationave
 un t�eles
ope de 4 m�etres. Les magnitudes sont tir�ees �a partir du 
omptageen magnitude observ�e ave
 la 
fh12k{ Les param�etres de forme sont assign�es en tirant l'ellipti
it�e depuis une distri-bution gaussienne similaire �a 
elle observ�ee ave
 la 
fh12k{ Distribution en redshift : on 
onsid�ere le 
omptage dans la bande R et on utilisela pres
ription du HDF en terme de redshift moyen par bin de magnitude{ Les angles sont distribu�es de fa�
on uniforme (Figure 5.3)5.2.4 Les lentilles d'avant-planCette fois-
i, les pro
�edures de simulations d�ependent bien sûr de la 
on�guration
onsid�er�ee, �a savoir 
hamp ou amas.Quelle que soit la 
on�guration adopt�ee, on d�e
rit les galaxies lentilles par unmod�ele de masse donn�e parmi les trois pro�ls �etudi�es dans le Chapitre 4.Dans le 
hamp200 galaxies lentilles sont r�eparties al�eatoirement en position, et sont distribu�eesen redshift de fa�
on uniforme entre un redshift de 0.2 et de 0.5.Au sein d'un amas350 lentilles sont r�eparties dans un même plan �a z = 0:2, 
e qui 
orrespond auredshift des amas de notre �e
hantillon. Parmi 
es lentilles, on a bien sûr les galaxiesindividuelles, ainsi que la 
omposante de l'amas, qui peut être d�e
rite �a l'aide d'unou de plusieurs \
lumps". A�n de se rappro
her de la r�ealit�e, les positions des len-tilles sont 
alqu�ees sur les positions des galaxies elliptiques de l'amas A1689, a�n dereproduire le 
lustering observ�e dans les amas (Figure 5.3). De plus, les magnitudesdes galaxies lentilles 
orrespondent aux magnitudes observ�ees pour les galaxies el-liptiques de l'amas A1689. La magnitude m� de l'�e
hantillon est �egale �a 19 dans labande R. Chaque lentille sera munie de param�etres qui seront mis �a l'�e
helle 
ommed�e
rit dans la se
tion 5.2.2.



5.2. SIMULATION D'IMAGES 87

Fig. 5.2 { Comptage de galaxies pour des donn�ees CFH12k et HST (haut), distribution enellipti
it�e pour des donn�ees CFH12k et HST (milieu, la valeur entre parenth�ese 
orrespond �a lamoyenne de l'ellipti
it�e dans 
haque 
as), et distribution en redshift pour la population d'arri�ere-plan utilis�ee dans les simulations (bas)
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Fig. 5.3 { Illustration de la pro
�edure de simulation dans une 
on�guration d'amas (haut) ; les grospoints 
orrespondent aux lentilles, dont les positions sont 
alqu�ees sur 
elles des galaxies elliptiquesde A1689, et les petits points 
orrespondent aux galaxies d'arri�ere-plan. Pro�l radial de la densit�een nombre de galaxies de l'amas (milieu). Histogramme des orientations des galaxies sour
es : angleen abs
isse et nombre d'objets en ordonn�ees (bas)
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omplet 7.3galaxies 0.73amas modi��e 6.57Tab. 5.2 { Des
ription de la 
omposante de l'amas : di��erentes masses de halos intervenant dansles simulations5.2.5 Des
ription de la 
omposante de l'amasLors des simulations, la 
omposante de l'amas est introduite �a la main et est bien
ontrol�ee : le mod�ele de masse de l'amas de galaxies est 
onstruit en superposantles galaxies individuelles et une grosse lentille �etendue qui repr�esente la 
omposantede mati�ere noire de l'amas seul, 
'est �a dire sans galaxies. Lorsque l'on s'int�eressera�a des donn�ees r�eelles, les valeurs des param�etres du mod�ele d�e
rivant 
ette 
ompo-sante seront d�eduits des observations en moyennant les d�eformations tangentielles(shear) dans des bins radiaux 
entr�es sur le 
entre de l'amas (voir Se
tion 2.6). Il ya manifestement un probl�eme �a prendre en 
ompte : on obtient des param�etres pourla 
omposante de l'amas en ajustant les d�eformations du syst�eme amas + galaxies,les deux �etant indisso
iables en pratique. Ensuite, on va utiliser 
es param�etres pourd�e
rire la 
omposante de l'amas seulement et rajouter �a 
ela des galaxies individuelles.Le risque est de 
ompter deux fois les galaxies individuelles. Il semble don
 qu'il faillemodi�er les 
omposantes de l'amas a�n de pouvoir 
orre
tement rajouter les galaxies.Pour apporter des �el�ements de r�eponse �a 
e probl�eme, un travail de simulation a�et�e men�e. On simule les d�eformations induites par une grosse lentille munie de pa-ram�etres 
onnus, 
e qui peut ais�ement être d�eduit d'une analyse de weak lensing parexemple. Ensuite, on rajoute les galaxies individuelles ; le shear du syst�eme 
ompletainsi form�e apparâ�t plus important que le shear dû �a la grosse lentille uniquement.Cela signi�e que l'on doit modi�er la des
ription de l'amas a�n que le shear dusyst�eme (amas modi��e + galaxies) soit 
omparable au shear de l'amas seul. On mo-di�era la dispersion de vitesses de l'amas, laissant les autres param�etres �egaux parailleurs. Ensuite, on 
her
he de quel pour
entage il faut diminuer 
ette dispersion devitesses a�n de faire 
o��n
ider les shears. Donnons une illustration : on 
onsid�ere unegrosse lentille d�e
rite par un pro�l PIEMD, ave
 les param�etres suivant : �0 = 1070km/s, r
ut = 930 kp
 et r
ore = 60 kp
. Cela donne une masse totale de 7.3 1014M�.Sa
hant que dans un amas massif, environ 10% de la masse est 
ontenue dans lesgalaxies individuelles ([95℄), on va inje
ter une masse de environ 7.3 1013M� dans lesgalaxies individuelles. Comment faut-il modi�er les param�etres de la grosse lentillepour faire 
o��n
ider les pro�ls de shear ? Dans 
e 
as, on trouve qu'il faut r�eduire ladispersion de vitesse de 5%, laissant les autres param�etres �x�es. La Figure 5.4 illustreles r�esultats, et le tableau 5.2 r�esume les di��erentes masses des halos intervenant dansles simulations.
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Fig. 5.4 { Pro�ls de shears 
orrespondant au moyennage des d�eformations tangentielles dans desbins radiaux 
entr�es sur le 
entre de l'amas. Ligne solide : pro�l de shear de l'amas modi��e, tiret :pro�l de shear de l'amas original, pointill�es : amas modi��e plus galaxies
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atalogue d'imagesUne fois que l'on a une population de sour
es et des lentilles mod�elis�ees, on vasimuler les d�e
e
tions gravitationnelles que subissent les rayons lumineux provenantdes galaxies d'arri�ere-plan en raison de la pr�esen
e de galaxies lentilles en avant-plan.Cette pro
�edure est rendue possible grâ
e au logi
iel Lenstool. Le 
ode prend en entr�eele 
atalogue de sour
es que l'on a 
onstitu�e, ainsi que l'ensemble des d�e
e
teurs. Le
atalogue de sour
es 
ontient, pour 
haque galaxie, les informations suivantes : posi-tion, param�etres de forme, redshift, magnitude, et le 
atalogue de lentilles 
ontient,pour 
haque d�e
e
teur, les informations en : position, ellipti
it�e de la distributionde masse, redshift, type de pro�l utilis�e pour mod�eliser 
ette distribution de masse(
'est �a dire NFW, PIEMD ou PL) et param�etres asso
i�es (par exemple, dans le 
asd'un pro�l NFW, dispersion de vitesses 
ara
t�eristique et rayon de 
�ur). Muni de
es informations, le 
ode va former la matri
e d'ampli�
ation asso
i�ee �a 
et ensemblede distributions de masse, 
e qui permet de 
al
uler l'image de 
ha
une des sour
es.En sortie du 
ode, on r�e
up�ere don
 un 
atalogue d'images. Pour 
haque image, ondispose des informations en position, param�etres de forme, redshift et magnitude. A
e 
atalogue d'images, on rajoute les lentilles ave
 les param�etres suivants : position,forme, redshift et magnitude. C'est 
e 
atalogue que l'on va soumettre �a l'analysefond�ee sur le maximum de vraisemblan
e. Cette analyse s'e�e
tue via l'utilisationd'un logi
iel informatique que j'ai d�evelopp�e au 
ours de ma th�ese. En pratique, pour
haque image (i), on va s'int�eresser �a toutes les lentilles (j) potentiellement asso
i�ees,
'est �a dire les objets se trouvant en avant-plan et 
ompris dans un 
er
le de rayonint�erieur Rmin et de rayon ext�erieur Rmax. Une fois 
es objets munis d'un mod�ele demasse, on peut 
al
uler une matri
e d'ampli�
ation pour la galaxie (i) 
omme unesomme des 
ontributions dues �a 
haque lentille (j) :ai = Xzj < zid(i; j) < Rmax aij (5.10)
En utilisant l'ellipti
it�e observ�ee ~"iobs et la matri
e d'ampli�
ation asso
i�ee ai, on esten mesure de retrouver l'ellipti
it�e intrins�eque ~"si de la sour
e avant qu'elle ait subile lensing : ~"si = F ( ~"obsi ; ai) (5.11)Cette inversion de l'ellipti
it�e observ�ee �a l'ellipti
it�e intrins�eque est totalement ana-lytique et tient 
ompte des non-lin�earit�es qui peuvent se produire, notamment dansles 
on�gurations d'amas. Dans le r�egime de weak lensing, 
ette relation se r�eduit �a :~"si = ~"obsi + ~
i (5.12)A�n d'assigner une vraisemblan
e aux param�etres utilis�es pour d�e
rire les lentilles,on utilise la distribution de probabilit�e des ellipti
it�es intrins�eques (Se
tion 1.3.4). Enr�ep�etant 
ette pro
�edure pour 
haque image du 
atalogue, on 
onstruit la fon
tionde vraisemblan
e : L =Yi P s(~"si ) (5.13)
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tion des param�etres utilis�es pour d�e�nir le mod�ele de masse deslentilles. Pour 
haque 
ouple de param�etres, on peut 
al
uler une fon
tion de vrai-semblan
e : plus 
ette fon
tion est grande, plus les param�etres asso
i�es sont vrai-semblables. On 
al
ulera don
 une fon
tion de vraisemblan
e d�ependant de deuxparam�etres pour tout un ensemble de valeurs de 
es param�etres, 
e qui 
onstitue unegrille. Le point pour lequel la fon
tion de vraisemblan
e est maximale va d�e�nir les pa-ram�etres des lentilles les plus probables. On aura ainsi des 
ontours de vraisemblan
ed�e�nis dans un plan dont 
haque axe 
orrespond �a l'un des deux param�etres. En pra-tique, on 
al
ulera le logarithme de 
ette fon
tion de vraisemblan
e : l = log(L). Celapermet d'�eviter des probl�emes num�eriques : tout d'abord ne pas travailler ave
 desnombres qui peuvent devenir tr�es petits ; d'autre part le logarithme va transformer leproduit d�e�ni dans l'�equation 5.13 en une somme, si une erreur num�erique survientet assigne 0 �a l'un des termes, le r�esultat �nal sera quand même di��erent de 0. Lapertinen
e statistique de 
es 
ontours d�epend de la di��eren
e entre l et lmax. Pour unprobl�eme �a deux param�etres, on d�e�nit le 
ontour �a 1� (68% de 
on�an
e) �a partirde (lmax � l) = 1.15 ; 2� (95% de 
on�an
e) �a partir de (lmax � l) = 3 ; 3� (99% de
on�an
e) �a partir de (lmax � l) = 5.90 ([11℄ , [110℄).Ces param�etres les plus probables sont alors 
ompar�es aux param�etres que l'on ainje
t�es dans Lenstool pour simuler les images. Cette 
omparaison va nous renseignersur la pertinen
e et les biais de la m�ethode.5.4 R�esultatsAvant de pr�esenter les r�esultats, examinons en d�etail la Figure 5.5 a�n de sefamiliariser ave
 
e genre de graphiques. L'axe des abs
isses 
orrespond aux valeursdu param�etre r
ut, en kp
, alors que l'axe des ordonn�ees 
orrespond aux valeursdu param�etre �0, en km/s. Chaque point du graphique d�e�nit don
 un mod�ele dehalo, param�etris�e par �0 et r
ut. Le point 
orrespond au param�etre d'entr�ee d�e
rivantles lentilles que l'on a utilis�e dans la simulation du 
atalogue d'images. La 
roix
orrespond au maximum de la fon
tion de vraisemblan
e, 
'est �a dire au param�etrede sortie estim�e par l'analyse du 
atalogue d'image. Les 
ontours d�e�nissent des lignesle long desquelles la fon
tion de vraisemblan
e est 
onstante : le 
ontour interne d�e�nitun niveau de 
on�an
e �a 3� : la r�egion int�erieure regroupe les mod�eles de halos danslesquels on a une 
on�an
e statistique �egale �a 99 % (3�). Les 
ontours su

essifs
orrespondent �a des niveaux de 
on�an
e �egaux �a 4� et 5�. Les lignes en tirets sontdes 
ourbes d'isomasse ; elle d�e�nissent l'ensemble des mod�eles pour lesquels la masse
al
ul�ee dans une ouverture �egale �a 100 kp
 est 
onstante et vaut dans 
e 
as 0.8, 1.5et 2 1012M� (de la gau
he vers la droite).Les Figures 5.6, 5.7 et 5.8 montrent les r�esultats pour 
haque pro�l et 
on�gura-tion �etudi�ee. Les r�esultats sont normalis�es �a la luminosit�e L�. Le premier graphiqueen haut �a gau
he 
orrespond �a la situation de r�ef�eren
e dans une 
on�guration de
hamp : 25000 sour
es elliptiques (distribution en ellipti
it�e Gaussienne de largeur�egale �a 0.28) dans un 
hamp de 26�26 ar
min2, 
e qui donne une densit�e �egale �a 35galaxies par ar
minute 
arr�e.La deuxi�eme et la troisi�eme lignes 
orrespondent elles aussi �a une 
on�gurationde 
hamp, pour laquelle on fait varier di��erents param�etres (de la gau
he vers la
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Fig. 5.5 { Illustration de la le
ture des r�esultatsdroite) : on rempla
e les sour
es elliptiques par des sour
es 
ir
ulaires ; on augmente lenombre de sour
es (elliptiques) �a 40000, 
e qui donne une densit�e �egale �a 60 galaxiespar ar
minute 
arr�e, densit�e fa
ilement envisageable pour un t�eles
ope spatial (
egraphique 
orrespondra �a la 
on�guration espa
e) ; on diminue le nombre de sour
es(elliptiques) �a 12500, d'o�u une densit�e �egale �a 17 galaxies par ar
minute 
arr�e : 
egraphique 
orrespondra �a la 
on�guration sol ; on introduit une in
ertitude sur leredshift des sour
es �egale �a � 20%.La derni�ere ligne 
orrespond �a la 
on�guration amas de galaxies, ave
 une densit�ede sour
es �egale �a 35 galaxies par ar
minute 
arr�e. On 
ommen
e par un premiergraphique 
omportant 25000 sour
es elliptiques, muni de 
ourbes d'isomasse. Lesdeux derniers graphiques 
orrespondent �a l'introdu
tion d'une in
ertitude dans lades
ription de la 
omposante de l'amas de galaxie, 
ette in
ertitude �etant �egale �a-10% et �a 10%. Les 
ontours sur 
es Figures repr�esentent les 
ontours �a 3, 4 et 5�.5.4.1 Nombre de sour
es d'arri�ere-planOn s'int�eresse �a l'in
uen
e de la densit�e de galaxies d'arri�ere-plan. Comme at-tendu, quand on augmente la densit�e de sour
es, les 
ontraintes sont plus robustes,
'est �a dire que les 
ontours de vraisemblan
e sont plus resserr�es et d�e�nissent desr�egions plus petites : les param�etres des lentilles sont de mieux en mieux d�etermin�es.5.4.2 Cas de sour
es 
ir
ulairesDans 
e 
as, le bruit intrins�eque sur l'ellipti
it�e n'intervient pas et les 
ontourssont plus resserr�es. Il reste un bruit (les 
ontours ont une largeur non nulle), qui vientdu fait que l'on 
her
he �a retrouver les param�etres en introduisant une distributionen ellipti
it�e munie d'une 
ertaine largeur.
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Fig. 5.6 { R�esultats sur le pro�l PIEMD, normalis�es �a la luminosit�e L�. Le point repr�esente lesparam�etres d'entr�ee, alors que la 
roix repr�esente la valeur des param�etres de sortie. Le graphiquede la premi�ere ligne est la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp �egal�a 26�26 ar
min2, 
e qui 
orrespond �a une densit�e de l'ordre de 35 galaxies par ar
minute 
arr�e. Surla deuxi�eme ligne, de la gau
he vers la droite, on montre les r�esultats obtenus ave
 25000 sour
es
ir
ulaires, puis ave
 40000 sour
es elliptiques, situation 
orrespondant �a une observation depuisl'espa
e ave
 une densit�e �egale �a environ 60 galaxies par ar
minute 
arr�e, puis ave
 12500 sour
eselliptiques, 
orrespondant �a une observation depuis le sol, ave
 environ 17 galaxies par ar
minute
arr�e. La troisi�eme ligne montre l'in
uen
e d'une in
ertitude sur le redshift moyen des sour
es, 
ettein
ertitude est �egale �a -20% (gau
he) et �a 20% (droite). La derni�ere ligne montre les r�esultats pourune 
on�guration d'amas. De gau
he �a droite : le premier graphique de la quatri�eme ligne 
orrespond�a la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp de 26�26 ar
min2. Lesdeux graphiques suivants 
orrespondent �a l'introdu
tion d'une in
ertitude dans la des
ription del'amas, 
ette in
ertitude �etant �egale �a -10% (gau
he) et �a 10% (droite). Les 
ontours sur 
es �guresrepr�esentent les 
ontours �a 3, 4 et 5�, et le long des lignes en pointill�es, la masse dans un rayonprojet�e Raper �egal �a 100kp
 est 
onstante, �egale �a la valeur indiqu�ee sur le graphique
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Fig. 5.7 { R�esultats sur le pro�l NFW, normalis�es �a la luminosit�e L�. Le point repr�esente lesparam�etres d'entr�ee, alors que la 
roix repr�esente la valeur des param�etres de sortie. Le graphiquede la premi�ere ligne est la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp �egal�a 26�26 ar
min2, 
e qui 
orrespond �a une densit�e de l'ordre de 35 galaxies par ar
minute 
arr�e. Surla deuxi�eme ligne, de la gau
he vers la droite, on montre les r�esultats obtenus ave
 25000 sour
es
ir
ulaires, puis ave
 40000 sour
es elliptiques, situation 
orrespondant �a une observation depuisl'espa
e ave
 une densit�e �egale �a environ 60 galaxies par ar
minute 
arr�e, puis ave
 12500 sour
eselliptiques, 
orrespondant �a une observation depuis le sol, ave
 environ 17 galaxies par ar
minute
arr�e. La troisi�eme ligne montre l'in
uen
e d'une in
ertitude sur le redshift moyen des sour
es, 
ettein
ertitude est �egale �a -20% (gau
he) et �a 20% (droite). La derni�ere ligne montre les r�esultats pourune 
on�guration d'amas. De gau
he �a droite : le premier graphique de la quatri�eme ligne 
orrespond�a la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp de 26�26 ar
min2. Lesdeux graphiques suivants 
orrespondent �a l'introdu
tion d'une in
ertitude dans la des
ription del'amas, 
ette in
ertitude �etant �egale �a -10% (gau
he) et �a 10% (droite). Les 
ontours sur 
es �guresrepr�esentent les 
ontours �a 3, 4 et 5�, et le long des lignes en pointill�es, la masse dans un rayonprojet�e Raper �egal �a 100kp
 est 
onstante, �egale �a la valeur indiqu�ee sur le graphique
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Fig. 5.8 { R�esultats sur le pro�l PL , normalis�es �a la luminosit�e L�. Le point repr�esente lesparam�etres d'entr�ee, alors que la 
roix repr�esente la valeur des param�etres de sortie. Le graphiquede la premi�ere ligne est la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp �egal�a 26�26 ar
min2, 
e qui 
orrespond �a une densit�e de l'ordre de 35 galaxies par ar
minute 
arr�e. Surla deuxi�eme ligne, de la gau
he vers la droite, on montre les r�esultats obtenus ave
 25000 sour
es
ir
ulaires, puis ave
 40000 sour
es elliptiques, situation 
orrespondant �a une observation depuisl'espa
e ave
 une densit�e �egale �a environ 60 galaxies par ar
minute 
arr�e, puis ave
 12500 sour
eselliptiques, 
orrespondant �a une observation depuis le sol, ave
 environ 17 galaxies par ar
minute
arr�e. La troisi�eme ligne montre l'in
uen
e d'une in
ertitude sur le redshift moyen des sour
es, 
ettein
ertitude est �egale �a -20% (gau
he) et �a 20% (droite). La derni�ere ligne montre les r�esultats pourune 
on�guration d'amas. De gau
he �a droite : le premier graphique de la quatri�eme ligne 
orrespond�a la situation de r�ef�eren
e, ave
 25000 sour
es elliptiques dans un 
hamp de 26�26 ar
min2. Lesdeux graphiques suivants 
orrespondent �a l'introdu
tion d'une in
ertitude dans la des
ription del'amas, 
ette in
ertitude �etant �egale �a -10% (gau
he) et �a 10% (droite). Les 
ontours repr�esententdes 
ontraintes �a 3, 4 et 5�
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uen
e d'une in
ertitude sur le redshiftA�n d'illustrer la d�ependan
e des r�esultats dans l'estimation du redshift, on si-mule le 
atalogue d'images en pla�
ant les sour
es �a un redshift moyen �egal �a zs. Le
atalogue d'images sur lequel va s'e�e
tuer l'analyse est bruit�e �a la main : on rem-pla
e le redshift moyen par zs + Æz, o�u Æz vaut � 20%. Pour un redshift moyen �egal�a 1, 20 % d'in
ertitude revient �a disposer les sour
es �a un redshift moyen �egal �a 0.8ou 1.2. Etant donn�e que le shear est proportionnel �a la distan
e entre les sour
es etles lentilles, sous-estimer le redshift des sour
es 
onduit �a surestimer la masse deslentilles et le maximum de la fon
tion de vraisemblan
e aura tendan
e �a se trouverdepla
�e vers des valeurs de dispersion de vitesses plus grandes que dans la situationstandard o�u au
une in
ertitude sur le redshift n'est introduite. Pour la même rai-son, une surestimation syst�ematique du redshift des sour
es am�ene �a sous-estimer lamasse du halo. Dans les deux 
as, on voit que l'introdu
tion d'une telle in
ertitudene 
hange pas dramatiquement les 
on
lusions que l'on porte sur la masse du halodans une ouverture de 100 kp
 (sauf pour le pro�l NFW, lorsque l'on introduit unein
ertitude de -20%, on se trompe sur la masse du halo d'un fa
teur 2). Lorsque l'ontravaille sur des donn�ees non simul�ees, on aura �a estimer le redshift des objets. Unetelle in
ertitude sur l'estimation du redshift est typique de la pr�e
ision que l'on peutesp�erer obtenir �a l'aide de redshifts photom�etriques ([113℄).Remarquons que 
e r�esultat va dans le même sens qu'un r�e
ent travail par Klein-heinri
h et al. (2004) [61℄ bas�e sur les r�esultats du galaxy-galaxy lensing portant surle survey COMBO 17. Disposant de 17 �ltres, Kleinheinri
h et al. peuvent estimerun redshift ave
 une bonne pr�e
ision �a la fois pour les lentilles et les sour
es. Il sontdon
 en mesure de voir 
omment sont modi��es les r�esultats lorsque les sour
es sontdot�ees de leur redshift photom�etrique ou bien lorsque l'on utilise une distribution enredshift. Ils trouvent qu'il est primordial de 
onnâ�tre le redshift des lentilles, maisque la 
onnaissan
e des redshifts individuels des sour
es n'am�eliore que tr�es peu lesr�esultats par rapport �a l'utilisation d'une distribution en redshift.Cher
hons �a valider 
e raisonnement qualitatif par un raisonnement quantitatif :Si l'on 
onsid�ere l'�equation des lentilles et que l'on impose que l'angle de d�e
e
tionsoit 
onstant, on obtient la relation suivante (dans le 
as d'un pro�l SIS) :�20DLSDS = 
ste (5.14)et DLSDS = E(zL; zS), quantit�e �etudi�ee par Ghislain Golse [49℄. L'�equation pr�e
�edentedevient alors : �20E(zL; zS) = 
ste (5.15)La lentille reste au même redshift, et le redshift moyen des sour
es est 
hang�e deÆz = � 20 %. On voudrait �evaluer le Æ�0 
orrespondant et voir si 
e 
al
ul est 
oh�erentave
 les r�esultats de l'analyse pr�esent�ee. Le tableau 5.2 montre les r�esultats : lorsquel'on introduit une erreur sur le redshift de ÆzS (%), 
ela se r�eper
ute par une variationde E(zL; zS) �egale �a ÆE, et une variation 
orrespondante sur �0 de l'ordre de Æ�0. Onvoit que les variations sur la d�ete
tion de �0 trouv�ee dans les graphiques de r�esultatssont 
oh�erentes ave
 
e petit 
al
ul. Ces intervalles de d�ete
tion 
orrespondent �a laproje
tion des 
ontours �a 3� le long de l'axe �0, pour le pro�l PIEMD.
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tion sur �00 0 0 [174-196℄20 0.05 -7 [170-190℄-20 -0.05 7 [180-208℄Tab. 5.3 { In
uen
e d'une in
ertitude sur le redshift des sour
es sur la d�ete
tion5.4.4 In
uen
e d'une in
ertitude dans la des
ription de la
omposante de l'amasOn a vu plus haut que les param�etres d�e
rivant la 
omposante de l'amas d�eduitsde l'analyse de weak lensing seront diminu�es d'un 
ertain pour
entage a�n de faire
o��n
ider les pro�ls de shears. N�eanmoins, l'analyse weak lensing aura elle aussi sesin
ertitudes. L'id�ee est i
i de voir quelle in
uen
e 
es in
ertitudes vont avoir sur lapertinen
e de l'�etude de galaxy-galaxy lensing. Pour �etudier 
et aspe
t, on a simul�eles images ave
 un amas d�e
rit par un pro�l PIEMD, muni d'une dispersion de vi-tesses �
luster0 . Dans l'analyse via le maximum de vraisemblan
e, on a ensuite mis �a lamain un amas d�e
rit par une dispersion de vitesses �egale �a �
luster0 +Æ�. On retrouveune dispersion de vitesses 
omparable �a 
elle obtenue sans introduire d'in
ertitudes,par 
ontre 
'est dans l'ajustement du param�etre de taille que se r�eper
ute l'introdu
-tion de l'in
ertitude. Finalement, on voit que l'introdu
tion d'une telle in
ertitudene 
hange pas dramatiquement les 
on
lusions que l'on porte sur la masse du halodans une ouverture de 100 kp
, qui est retrouv�ee ave
 une pr�e
ision inf�erieure �a unevingtaine de pour
ent.5.5 Dis
ussion5.5.1 Remarques g�en�eralesOn va dis
uter les r�esultats expos�es plus haut et mettre l'a

ent sur 
ertainsparam�etres intervenants et dont peuvent d�ependre 
es r�esultats.D'une fa�
on g�en�erale, l'examen des Figures 5.6 et 5.7 montre que l'on est 
apablede retrouver les param�etres des halos PIEMD et NFW ave
 une assez bonne pr�e
ision,quelle que soit la 
on�guration envisag�ee. En 
e qui 
on
erne le pro�l PL, la Figure5.8 montre que l'on est 
apable de 
ontraindre le param�etre �, la pente du pro�lde densit�e, mais pas la dispersion de vitesses �0, 
ar la fon
tion de vraisemblan
ene 
onverge pas toujours dans 
ette dire
tion. Ce pro�l permettra don
 d'estimer lapente des halos de mati�ere noire.Plus int�eressant, pour les pro�ls PIEMD et NFW, la masse 
al
ul�ee dans uneouverture de 100 kp
 est retrouv�ee ave
 une pr�e
ision inf�erieure �a 20%, quelle quesoit la 
on�guration envisag�ee et les in
ertitudes introduites (sauf pour le 
as NFWo�u une in
ertitude de -20 % dans le redshift moyen de la population d'arri�ere-plan setraduit par un fa
teur 2 sur la masse d'ouverture, Figure 5.7, troisi�eme ligne). Celanous a donn�e l'id�ee de 
her
her �a reparam�etriser le probl�eme 
omme 
'est expos�e dansla se
tion suivante : plutôt que d'ajuster les d�eformations dans un plan (�, r), on va sepla
er dans le plan (Maper, Raper). De plus, le fait que les 
ontours de vraisemblan
e
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ontours de masse indique que la masse est une quantit�e�a laquelle on est sensible.5.5.2 RmaxUne question qui s'est r�ev�el�ee pertinente dans l'�etude est la suivante : 
onsid�erantun halo de galaxie qui agit 
omme une lentille et sa
hant que le lensing est inversementproportionnel �a la distan
e projet�ee sour
e-lentille, jusqu'o�u un halo donn�e a-t-il unein
uen
e non n�egligable ?Comme on l'a vu au Chapitre 3, lors du 
al
ul du shear 
orrespondant �a uneimage, on in
lue les lentilles ayant potentiellement parti
ip�e au lensing, 
'est �a direles galaxies d'avant-plan se situant �a une distan
e projet�ee 
omprise entre Rmin etRmax. Quelle valeur de Rmax 
hoisir ? La Figure 5.9 illustre la probl�ematique : lorsquel'on adopte des valeurs de Rmax \faibles", le 
al
ul du shear pour une image donn�ee sefait sans in
lure des lentilles qui ont e�e
tivement parti
ip�e au lensing, et les 
ontoursne se ferment pas dans la dire
tion r
ut : pour toutes les valeurs de Rmax, on retrouveune bonne estimation de �0, mais la 
ontrainte sur r
ut d�epend de la valeur de Rmax.D' autre part, si on utilise une valeur de Rmax plus grande que n�e
essaire, on va faireintervenir des lentilles qui n'ont pas parti
ip�e au ph�enom�ene. En 
e qui 
on
erneles simulations, 
ela ne va pas 
hanger les r�esultats mais va rajouter du temps de
al
ul. Lorsque l'on travaille sur des donn�ees r�eelles par 
ontre, faire parti
iper desobjets non impliqu�es dans le ph�enom�ene va rajouter une sour
e de bruit qui peut
a
her le signal, et 
ela doit être �evit�e. D'autres auteurs ont eux aussi d�e
lar�e queleurs r�esultats sont sensibles au 
hoix de 
e param�etre, voir par exemple la th�ese deMartina Kleinheinri
h, 2003 [60℄.Le 
hoix de Rmax est don
 important. A�n d'obtenir un ordre de grandeur pour
e param�etre, on va 
omparer le bruit 
ara
t�eristique du probl�eme, (0:25pN ) au signalauquel on est sensible, 
'est �a dire le shear r�eduit. 0.25 
orrespond �a la dispersionintrins�eque sur l'ellipti
it�e, et N au nombre d'objets d'arri�ere-plan dont on dispose�a une distan
e r d'une lentille. On a estim�e 
e bruit en analysant des observationsCFH12k de l'amas A1763. Depuis l'espa
e, on s'attend �a avoir un nombre d'objets 6�a 7 fois plus important, d'o�u la 
ourbe 
orrespondante. L'examen de la Figure 5.10montre qu'une valeur de Rmax de l'ordre de 100" peut être utilis�ee. Bien sûr, 
etteestimation est valable pour un halo de galaxie \raisonnable". I
i, on a utilis�e un halod�e
rit par un pro�l PIEMD muni des param�etres suivants : �0=180 km/s, r
ut ' 100kp
, 
e qui donne une masse l�eg�erement inf�erieure �a 1012M�.En 
e qui 
on
erne le param�etre Rmin, son 
hoix n'in
ue pas les r�esultats, �a
ondition de le garder petit, de l'ordre du kp
.5.5.3 Ajustement des d�eformationsNFW par un pro�l PIEMDet r�e
iproquementConsid�erons deux mod�eles �equivalents en terme de shear r�eduit : NFW, �INs =225 kms�1, rINs = 3", et PIEMD, �IN0 = 210 kms�1, rIN
ut = 30" (IN pour INPUT).Nous allons ajuster les d�eformations engendr�ees par le pro�l NFW en utilisant lepro�l PIEMD et r�e
iproquement. La Figure 5.11 montre le r�esultat : on montreaussi sur 
ette �gure l'ajustement engendr�e par un pro�l en utilisant 
e même pro�l.
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Fig. 5.9 { In
uen
e de la valeur de Rmax sur la 
onvergen
e de la fon
tion de vraisemblan
e dansla dire
tion r
ut, Rmax vaut su

essivement 30", 60", 90", 150"On retrouve 
orre
tement les param�etres d'entr�ee utilis�es. Lorsque l'on ajuste lesd�eformations engendr�ees par le pro�l NFW (�INs , rINs ) en utilisant le pro�l PIEMD,on retrouve des param�etres pro
hes de 
eux 
orrespondant �a PIEMD (�IN0 , rIN
ut) quidonne un pro�l �equivalent au pro�l NFW (�INs , rINs ).
5.6 Reparam�etrisation du probl�emeJusqu'�a maintenant, on a 
her
h�e �a optimiser la fon
tion de vraisemblan
e enfon
tion des deux param�etres � et r (ou � dans le 
as du pro�l PL). Je vais d�esormaisproposer une nouvelle param�etrisation du probl�eme en 
her
hant �a 
ontraindre lesparam�etres Maper et Raper, masse projet�ee 
al
ul�ee dans une ouverture Raper. Lamotivation d'une telle param�etrisation est de 
her
her �a 
ontraindre des param�etresplus physiques que des param�etres de halo. L'id�ee sous ja
ente qui m'a donn�e l'id�eede 
ette param�etrisation provient des bonnes 
ontraintes que l'on obtient en termede masse 
al
ul�ee dans une ouverture.
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Fig. 5.10 { Comparaison du bruit au signal a�n d'obtenir une estimation de Rmax. En taits solides,on a repr�esent�e le bruit 
ara
t�eristique du probl�eme, �evalu�e depuis le sol et depuis l'espa
e. Lesautres traits repr�esentent le shear r�eduit produit par des galaxies munies de di��erentes luminosit�es.Le mod�ele 
orrespondant �a la luminosit�e L� est le pro�l PIEMD muni des param�etres suivants : �0 =180 km/s, r
ut ' 100 kp
, 
e qui donne une masse l�eg�erement inf�erieure �a 1012M�. La 
omparaisondu bruit au signal permet d'�evaluer une valeur pertinente pour Rmax, de l'ordre de 100"5.6.1 Changement de variableConsid�erons le 
as PIEMD param�etris�e par (�0; r
ut) (on peut faire l'analogieformelle ave
 le 
as NFW param�etris�e par (�s; rs)). On a :L = L(�0; r
ut) & Maper = Maper(Raper; �0; r
ut) (5.16)don
 on peut �e
rire : �0 = �0(Maper; Raper; r
ut) (5.17)et la fon
tion de vraisemblan
e devient alors :L(Maper; Raper; r
ut) (5.18)En sommant sur le param�etre r
ut (ou rs dans le 
as du pro�l NFW ), on obtient :L0 =Xr
ut L(Maper; Raper; r
ut) (5.19)L0 = L0(Maper; Raper) (5.20)Cette reparam�etrisation n'est possible que pour les pro�ls PIEMD et NFW quidisposent d'un param�etre de taille 
ara
t�eristique pour la distribution de masse.La somme sur r
ut ou rs va s'e�e
tuer dans le domaine d�e�ni par la proje
tion du
ontour de vraisemblan
e �a 3� sur l'axe r
ut ou rs. N�eanmoins, les r�esultats d�ependentpeu du domaine sur lequel s'e�e
tue la somme, �a 
ondition de rester dans un voisinagedu maximum de la fon
tion de vraisemblan
e.
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Fig. 5.11 { Ajustement des d�eformations NFW par un pro�l PIEMD et r�e
iproquement. Premi�ereligne : on ajuste les d�eformations engendr�ees par NFW (�INs , rINs ) en utilisant un pro�l NFW(gau
he) et PIEMD (droite). Deuxi�eme ligne : on ajuste les d�eformations engendr�ees par PIEMD(�IN0 , rIN
ut) en utilisant un pro�l NFW (gau
he) et PIEMD (droite)5.6.2 R�esultatsLes Figures 5.12 et 5.13 montrent les 
ontraintes obtenues dans 
ette nouvelleparam�etrisation, pour une 
on�guration d'amas et une 
on�guration de 
hamp \stan-dard" ave
 une densit�e de sour
es d'arri�ere-plan �egale �a 35 galaxies par ar
minute
arr�e : la ligne en 
roix repr�esente la fon
tion Maper(Raper) telle qu'elle est 
al
ul�eeave
 le mod�ele d'entr�ee utilis�e pour g�en�erer le 
atalogue simul�e. Cette ligne se trou-vant �a l'int�erieur des 
ontours de vraisemblan
e, nous pouvons 
on
lure que l'on peutposer de fortes 
ontraintes (> 4�) sur la masse 
al
ul�ee dans une ouverture. Le faitque les 
ontours de vraisemblan
e ne se ferment pas dans la dire
tion Raper signi�eque les deux variables introduites ne sont pas ind�ependantes.5.6.3 Ajustement des d�eformationsNFW par un pro�l PIEMDCette fois-
i, nous nous pla�
ons dans une 
on�guration d'amas et les lentillesutilis�ees sont d�e
rites par un pro�l NFW. Le 
atalogue d'images est alors ajust�e dansle plan (Maper; Raper) �a l'aide d'un pro�l PIEMD. La Figure 5.13 montre le r�esultat :
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Fig. 5.12 { L0(Maper; Raper) pour un pro�l NFW (gau
he) et un pro�l PIEMD. La ligne en 
roixrepr�esente la ligneMaper(Raper) telle qu'elle est 
al
ul�ee ave
 le mod�ele d'entr�ee utilis�e pour g�en�ererle 
atalogue simul�e : 
on�guration d'amas

Fig. 5.13 { L0(Maper; Raper) pour un pro�l NFW (gau
he) et PIEMD. La ligne en 
roix repr�esentela ligneMaper(Raper) telle qu'elle est 
al
ul�ee ave
 le mod�ele d'entr�ee utilis�e pour g�en�erer le 
ataloguesimul�e : 
on�guration de 
hamp
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Fig. 5.14 { Ajustement des d�eformations NFW par un pro�l PIEMD, dans le plan (Maper ; Raper).La ligne en 
roix repr�esente la ligne Maper(Raper) telle qu'elle est 
al
ul�ee ave
 le mod�ele d'entr�eeutilis�e pour g�en�erer le 
atalogue simul�e : 
on�guration d'amasla ligne en 
roix repr�esente la fon
tion Maper(Raper) telle qu'elle est 
al
ul�ee ave
le mod�ele NFW utilis�e pour g�en�erer le 
atalogue simul�e. On voit que les 
ontoursde vraisemblan
e �epousent 
ette ligne de masse, signi�ant que l'on retrouve bien lamasse inje
t�ee dans la simulation même si l'on n'utilise pas le même pro�l de masseque 
elui utilis�e pour simuler les d�eformations.Ce
i est en
ourageant pour appliquer 
ette m�ethode �a de vraies donn�ees. En e�et,dans la pratique, on ne 
onnait pas la forme du pro�l de masse des lentilles ; on amontr�e i
i que l'on est quand même 
apable de 
ontraindre leur masse.5.7 Con
lusions de l'�etude num�eriqueJ'ai pr�esent�e dans 
e Chapitre un travail de simulation num�erique reproduisantl'e�et de galaxy-galaxy lensing tel qu'il peut se pr�esenter dans le 
hamp ou au sein d'unamas de galaxies. En parti
ulier, nous avons 
ompar�e les 
ontraintes que l'on peutesp�erer obtenir �a partir d'observations au sol et d'observations depuis l'espa
e, et 
een utilisant plusieurs mod�eles de masse pour d�e
rire les galaxies lentilles. Le r�esultatde 
ette �etude est que nous sommes 
apables d'estimer les param�etres 
ara
t�eristiquesou la masse des halos de mati�ere noire PIEMD et NFW ave
 une bonne pr�e
ision,et que l'on peut aussi 
ontraindre la pente du pro�l de densit�e grâ
e au pro�l PL.La di��eren
e entre les observations depuis le sol et depuis l'espa
e r�eside dans lasigni�
an
e des 
ontraintes port�ees sur les param�etres des halos : une d�ete
tion �a 3�depuis le sol se translate environ en une d�ete
tion �a 5� depuis l'espa
e.Pour les pro�ls PIEMD et NFW, et pour des masses de halo de l'ordre de 1012M�,les r�esultats montrent que la masse 
al
ul�ee dans une ouverture de 100 kp
 est re-trouv�ee ave
 une pr�e
ision inf�erieure �a 20%. Allant au-del�a de la param�etrisationstandard d'un halo en terme de dispersion de vitesses et rayon 
ara
t�eristique, jepropose une reparam�etrisation du probl�eme qui nous permet de poser des 
ontraintes
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ore plus fortes (> 3� depuis le sol) sur la masse d'ouverture d'un halo de galaxie.N�eanmoins, 
e travail de simulation 
omporte ses limites, et n'introduit pas debruit instrumental. Fa
e �a de vraies observations, la situation va se r�ev�eler plus 
om-pliqu�ee. Tout d'abord, on suppose que les param�etres de forme sont 
onnus exa
te-ment. Ce
i implique deux 
hoses : une soustra
tion de la PSF parfaite, et une mesuredes param�etres de forme pr�e
ise. On verra au Chapitre 6 que l'on soustrait la PSF etque l'on ne garde dans l'analyse galaxy-galaxy lensing uniquement les objets dot�es deparam�etres de forme bien estim�es, mais 
es �etapes du traitement des donn�ees s'a
-
ompagnent de l'introdu
tion d'in
ertitudes qui ne sont pas prises en 
ompte dans lessimulations pr�esent�ees dans 
e Chapitre. D'autre part, dans les simulations, les po-pulations d'avant-plan et d'arri�ere-plan sont bien 
ontrôl�ees ; dans des observations,la fronti�ere entre 
es deux populations est diÆ
ile �a d�e�nir.Malgr�e 
es limitations, 
e travail de simulation a �et�e une �etape n�e
essaire etb�en�e�que a�n de se familiariser ave le ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing qui estassez �n et diÆ
ile �a mettre en �eviden
e. Il m'aura permis d'être plus 
on�ant vis �avis des vraies donn�ees.Le r�esum�e de 
e travail de simulations est reproduit sous la forme d'un arti
lepr�esent�e en annexe.
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108 CHAPITRE 6. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : CATALOGUES6.1 L'�e
hantillonLa m�ethode du maximum de vraisemblan
e expos�ee au Chapitre 5 va être ap-pliqu�ee �a des galaxies d'amas. Nous disposons d'un �e
hantillon de 12 amas de galaxiesdont 11 ont �et�e observ�es �a l'aide de la CFH12k et sur lequel l'analyse va s'e�e
tuer.6.1.1 Buts s
ienti�quesCe projet a pour but de r�eunir des observations tr�es 
ompl�etes sur un �e
hantillons�ele
t�e de fa�
on homog�ene de 12 amas lumineux en X et situ�es �a un redshift voisinde 0.2. Il repose sur l'observation �a haute r�esolution de 
es amas ave
 le t�eles
opeHST/WFPC2, l'imagerie multi-
ouleurs �a grand 
hamp �a l'aide de la 
am�era CFH12kdu CFHT, des informations spe
tros
opiques et une imagerie en X obtenue grâ
e aut�eles
ope spatial XMM/Newton.Le re
oupement de 
es informations devrait permettre une 
alibration �a grandemasse de la relation Masse/Temp�erature. Les masses seront mesur�ees de fa�
on ho-mog�ene �a partir de l'e�et de lentille gravitationnelle. Ce
i 
onstitue un aspe
t nova-teur 
ar des mesures pr�e
�edentes de la relation M/Tx ont utilis�e des masses estim�ees�a partir des propri�et�es X de l'amas qui ne sont pas enti�erement ind�ependantes de lamesure de la temp�erature. Etant donn�e que notre �e
hantillon se situe sur un petitintervalle de masse, nous serons in
apables de d�eduire la pente de la relation M/Tx,mais la qualit�e de l'�e
hantillon permettra de 
alibrer la relation de fa�
on relativementpr�e
ise dans 
et intervalle de masse et permettra l'�etude des dispersions autour de
ette relation et des 
auses de 
ette dispersion (pr�esen
e de sous-stru
tures, fusionsde galaxies [119℄).L'autre but de 
e projet 
on
erne l'�etude des pro�ls de masse sur des �e
hellesallant de � 10 kp
 �a � 3 Mp
. Je suis personnellement impliqu�e dans l'�etude despro�ls de masse sur des �e
helles gala
tiques, 
'est �a dire de � 10kp
 �a � 100kp
.6.1.2 S�ele
tionLa s�ele
tion de l'�e
hantillon est expos�ee dans la th�ese de Oliver Czoske [25℄, etregroupe des amas de galaxies massifs �a z � 0:2.Smail et al., 1997 [116℄ ont 
ompar�e les pro�ls de shear d'un �e
hantillon d'amas ave
leur luminosit�e X, et ont trouv�e une 
laire 
orr�elation : plus les amas sont massifs,plus ils sont dot�es d'une luminosit�e X �elev�ee. C'est 
e 
rit�ere qui a �et�e �a la base dela s�ele
tion de l'�e
hantillon. On a 
hoisi d'�etudier les amas massifs pour plusieursraisons. Tout d'abord, ils sont plus fa
ilement observables que les amas peu massifs :un �e
hantillon d'amas �a haut redshift sera automatiquement domin�e par les syst�emesles plus massifs. De plus, ils vont g�en�erer un signal lensing important et par 
ons�equentla distribution de masse peut être plus fa
ilement mod�elis�ee.La s�ele
tion se r�eduit �a une �ne tran
he de redshift a�n de s'assurer une bonnehomog�en�eit�e de l'�e
hantillon, 
omprenant uniquement des amas d'âge similaire. Deplus, il a �et�e montr�e (Natarajan, 1997 [92℄) qu'une lentille �a z � 0:2 maximise l'e�etde lentille gravitationnelle pour une population sour
e situ�ee �a un redshift moyen �egal�a 0.8. Etant donn�e le temps de pose et le t�eles
ope utilis�e, on envisage un maximumd'objets d'arri�ere-plan �a 
e redshift-l�a.



6.1. L' �ECHANTILLON 109HST CFH12k XMM Chandra MOSA 68 F702W BRI 30 kse
 10 kse
 11A 209 F702W BRI 25 kse
 10 kse
 |A 267 F702W BRI 27 kse
 10 kse
 74A 383 F702W BRI 30 kse
 50 kse
 47A 773 F702W | 16 kse
 10 kse
 122A 963 F702W BVRI 25 kse
 40 kse
 70A1763 F702W BRI 20 kse
 | 122A1835 F702W VRI 45 kse
 30 kse
 153A1689 F555W/F814W BRI 30 kse
 20 kse
 211A2218 F702W BRI 40 kse
 70 kse
 57A2219 F702W BRI 30 kse
 40 kse
 90A2390 F555W/F814W BRI 20 kse
 20 kse
 248Tab. 6.1 { Etat a
tuel de l'observation des amas de l'�e
hantillon, ave
 les di��erents instrumentsCes 12 amas de galaxies ont �et�e 
hoisis dans le 
atalogue XBACS (X-ray brightestAbell 
lusters, Ebeling et al., 1996 [32℄) form�e �a partir du ROSAT All Sky Survey.Ils pr�esentent tous une forte luminosit�e en X (LX ' 1045ergs�1).Une se
onde s�ele
tion bas�ee davantage sur des d�etails pratiques a �et�e men�ee. Ona demand�e �a 
haque 
andidat de remplir les 
onditions suivantes :{ une d�e
linaison 
omprise entre - 20o et 60o pour s'assurer que le 
hamp del'amas puisse être observ�e �a faible distan
e z�enithale du CFHT, situ�e �a unelatitude de 19o .{ une latitude gala
tique sup�erieure �a 20o en valeur absolue pour minimiser la
ontamination du 
hamp par des �etoiles.{ Une densit�e d'hydrog�ene 
olonne NH < 1022
m�2 a�n d'obtenir des mesurespr�e
ises �a l'aide de XMM.6.1.3 Observations de l'�e
hantillonLes tableaux 6.1, 6.2 et 6.3 r�esument l'�etat a
tuel des observations de 
es amas �al'aide de la 
am�era CFH12k. Ces tableaux proviennent de la th�ese de Oliver Czoske([25℄).La Figure 6.1 quant �a elle pr�esente les 
omptages en magnitude pour le 
hamp del'amas A1763, dans 
ha
une des bandes. Elle permet d'appr�e
ier la profondeur desobservations.6.1.4 La 
am�era CFH12kIl s'agit d'une 
am�era grand 
hamp, 
ompos�ee de 12 CCDs de 2k�4k pixels, etmont�ee sur le t�eles
ope de 3.6 m�etres du CFHT (Canada Fran
e Hawai Teles
ope).Elle permet d'obtenir des 
hamps d'une taille de 28�42 ar
min2. A un redshift de 0.2,le 
hamp 
orrespond �a une taille physique de 5.3�3.5 h�2Mp
2. Même si la fronti�ereentre l'amas et le 
hamp est diÆ
ile �a d�e�nir, on peut aÆrmer que l'image 
ontient
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Fig. 6.1 { Comptage en magnitude pour l'amas A1763, dans 
ha
une des bandes



6.2. EXPLOITATION DES CLICH�ES ASTRONOMIQUES 111Dates Amas BandesObservateursFev 99 : 23/24 Fev 1999 A 963 V ICzoske/Ebeling A 1835 V IA 586 V INov 99 : 14{17 Nov 1999 A 68 BRICzoske/Smail/Smith A 209 BRIA 267 BRIA 383 BRIA 963 BRIMai 00 : 30 Mai { 2 Jun 2000 A1689 BRICzoske/Kneib/Bridle A1763 BRIA1835 RA2218 BRIA2219 BRIA2390 BRITab. 6.2 { R�esum�e des observations e�e
tu�ees �a l'aide de la CFH12ktout le domaine de l'amas virialis�e, ainsi que les r�egions p�eriph�eriques de l'amas. Unpixel de 
ette 
am�era 
orrespond �a 0.205 ar
se
ondes sur le 
iel.6.1.5 R�edu
tion des donn�ees CFH12kTous les d�etails 
on
ernant la r�edu
tion des donn�ees sont dans la th�ese de OliverCzoske (2001 [25℄).6.2 Exploitation des 
li
h�es astronomiquesUne fois le 
li
h�e astronomique rendu s
ienti�quement exploitable, il faut en ex-traire un 
atalogue r�eunissant les objets pr�esents sur 
e 
li
h�e munis de 
ara
t�eristiquesobservationnelles. C'est sur 
e 
atalogue que reposeront les r�esultats s
ienti�ques.Dans notre 
as, la mesure des param�etres de forme est 
ru
iale 
ar l'analyse weak-lensing repose sur l'estimation de 
es param�etres de forme, ainsi que sur le redshiftdes objets.6.2.1 Le probl�eme de la PSFIl faut prendre en 
ompte la 
onvolution de l'image astronomique par la PSF(Point Spread Fun
tion), r�eponse impulsionnelle, qui exprime la r�eponse du syst�eme�a une impulsion (id�ealement, un Dira
). Par syst�eme, on entend l'ensemble form�e par :la 
am�era, le t�eles
ope et l'atmosph�ere. Cette derni�ere joue un rôle majeur et tend�a �etaler la lumi�ere arrivant sur Terre, alors que la partie optique va 
r�eer des �e
arts�a la 
ir
ularit�e, souvent d�ependant de la position sur le d�ete
teur. La PSF tend �a
ir
ulariser la forme d'une galaxie. Pour retrouver la forme initiale des objets d�ete
t�es,il faut don
 
onnâ�tre pr�e
is�ement la valeur de la PSF sur toute l'�etendue du d�ete
teur
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B VNexp ttot FWHM Nexp ttot FWHMA 68 9 8100 1:001 |A 209 8 7200 1:000 |A 267 5 3000 1:000 |A 383 8 7200 0:009 |A 963 8 7200 0:009 5 3600 1:000A 1689 4 3600 0:009 |A 1763 4 3600 1:000 |A 1835 | 5 3750 0:008A 2218 4 3378 1:001 |A 2219 5 5400 1:000 |A 2390 3 2700 1:001 |R INexp ttot FWHM Nexp ttot FWHMA 68 12 7200 0:007 6 3600 0:006A 209 12 6600 0:007 6 3600 0:007A 267 8 4800 0:007 3 900 0:007A 383 10 6000 0:009 6 3600 0:007A 963 8 4800 0:008 10 7500 1:0015 3000 0:007A 1689 5 3000 0:008 5 3000 0:009A 1763 7 6000 0:009 5 3000 0:008A 1835 6 5400 0:007 5 3750 0:008A 2218 8 6900 1:000 5 3000 0:008A 2219 7 6300 0:008 5 3000 0:008A 2390 8 5700 0:007 6 3600 0:009Tab. 6.3 { R�esum�e des observations de l'�e
hantillon : nombre d'expositions et temps de pose total,seeing (FWHM) pour l'image �nale 
ombin�ee pour 
haque amas et dans 
haque �ltre.
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e que l'on appellera une 
arte de PSF. Rappelons que l'on 
her
he avant tout�a mesurer de fa�
on pr�e
ise les param�etres de forme des galaxies. On va don
 
her
herun signal impulsionnel pr�esent sur le 
apteur CCD, 
e qui nous permettra d'estimer laPSF et par d�e
onvolution de remonter aux param�etres de forme initiaux des galaxies.Ce signal impulsionnel est donn�e par la lumi�ere provenant des �etoiles non satur�ees.En e�et, une �etoile peut être 
onsid�er�ee 
omme pon
tuelle, et la r�eponse du d�ete
teur�a la lumi�ere �emise par une �etoile nous renseignera sur la valeur de la PSF au point o�use trouve l'�etoile : �etant donn�e un point lumineux, 
omment mon syst�eme optique led�eforme-t-il ? Le probl�eme se reporte don
 sur une bonne s�eparation �etoile/galaxie :la mesure des param�etres de forme des �etoiles nous donnera une estimation de laPSF sur toute l'image, nous permettant alors d'estimer les vrais param�etres de formedes galaxies (i.e. avant distorsion par le syst�eme optique), 
ontenant l'informationweak-lensing.6.2.2 Identi�
ation �etoiles/galaxiesLes erreurs vont intervenir �a plusieurs niveaux : dans le 
as d'une 
ontaminationdu 
atalogue d'�etoiles par des galaxies, la PSF sera fauss�ee et la d�e
onvolution feraapparâ�tre un signal non physique. A l'inverse, dans le 
as d'une 
ontamination du
atalogue de galaxies par des �etoiles, la forme moyenne des galaxies sera 
ir
ularis�eeet le signal moyen sera don
 plus faible. Ces diÆ
ult�es ne sont pas traitables au 
ouppar 
oup 
ar les 
atalogues form�es sont 
onstitu�es de quelques milliers �a quelquesdizaines de milliers d'objets, 
e qui n�e
essite un traitement automatique. J'exposeraii
i les grandes lignes de la m�ethode qui a �et�e utilis�ee pour les 
li
h�es des amas ; elle a�et�e d�evelopp�ee par S�ebastien Bardeau lors de son travail de th�ese ([5℄). La s�ele
tionest r�ealis�ee sur le 
atalogue de sortie de SExtra
tor (Sour
e Extra
tor [10℄), logi
ielde d�ete
tion des objets sur une image astronomique. Deux 
rit�eres sont utilis�es :{ On visualise l'ensemble du 
atalogue sur un graphique o�u l'on porte, pour
haque objet, le 
ux du pixel le plus brillant en fon
tion de sa magnitude.Pour une magnitude donn�ee, on s'attend 
e que les �etoiles soient les objetspr�esentant le 
ux 
entral le plus piqu�e (sour
es pon
tuelles). On s'aper�
oit surla Figure 6.2 que même si la distribution des sour
es est un peu plus 
omplexe,il est n�eanmoins possible de distinguer plusieurs 
at�egories d'objets.� Les �etoiles sont regroup�ees sur une �etroite bande 
entrale (points en
adr�es).� Les objets �a droite des �etoiles (pro�l plus piqu�e que 
elui des �etoiles) sontdes rayons 
osmiques, ou bien des d�efauts du d�ete
teur, ou en
ore des faussesd�ete
tions 
orrespondant aux 
hevau
hements des 
hips de la 
am�era.� Les galaxies se regroupent �a gau
he des �etoiles.� Les points en haut de la Figure 
orrespondent aux objets satur�es.{ Le se
ond 
rit�ere de s�ele
tion repose sur l'utilisation du 
hamp FWHM (fullwidth at half maximum) du 
atalogue de sortie de SExtra
tor. Pour 
haqueobjet, le programme tente d'ajuster le 
�ur ave
 une gaussienne et la largeur�a mi-hauteur est report�ee dans le 
hamp FWHM. En visualisant la FWHMen fon
tion de la magnitude, on remarque que toutes les �etoiles s�ele
tionn�eesave
 le premier 
rit�ere se r�epartissent autour de la même valeur de largeur �ami-hauteur. On peut �eliminer les �etoiles pour lesquelles on 
onsid�ere que lalargeur s'�e
arte trop de la valeur moyenne.
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Fig. 6.2 { Distribution des sour
es dans un graphique du 
ux du pixel le plus brillant en fon
tionde sa magnitude. La r�egion en
adr�ee d�elimite les 
andidats �etoilesLe logi
iel SExtra
tor permet lui aussi l'identi�
ation �etoile/galaxie, par unem�ethode reposant sur un r�eseau de neurones, via le retour d'un param�etre 
omprisentre 0 et 1. Plus 
e param�etre est pro
he de 1, plus l'objet 
onsid�er�e a de 
han
ed'être une galaxie.S�ebastien Bardeau [5℄ a montr�e que l'identi�
ation pr�esent�ee i
i est plus sure que
elle e�e
tu�ee par SExtra
tor. De plus, il a �et�e montr�e (Mamon et al., 1998 [78℄) quele 
hamp FWHM de SExtra
tor n'est pas enti�erement �able, et qu'une identi�
ation�etoile/galaxie bas�ee uniquement sur le param�etre 
orrespondant n'est pas vraimentsure.
6.2.3 Estimation des param�etres de forme des objets : Im2shapeIm2shape (Bridle et al., 2001 [18℄) agit sur une image (.�ts) et n�e
essite pourfon
tionner :{ un 
atalogue de sortie de SExtra
tor qui 
ontient, pour tous les objets d�ete
t�esdans l'image, un identi�ant et une position{ un �
hier de PSF 
omportant, pour 
haque objet du 
atalogue, l'estimation dela PSF en 
e point, a�n de pouvoir d�e
onvoluer par 
ette valeurMuni de 
ela, Im2shape va estimer les param�etres de forme de tous les objets 
ontenusdans le 
atalogue de positions. Pour 
haque objet, 
e logi
iel e�e
tue une analyse surune bô�te 
entr�ee autour des 
oordonn�ees de l'objet. Une m�ethode de maximisationd'une fon
tion de vraisemblan
e pond�er�ee par un 
rit�ere d'entropie est alors appliqu�eepour mesurer divers param�etres de forme 
omme les deux 
omposantes de l'ellipti
it�e
omplexe. Les galaxies sont assimil�ees �a des ellipses et on d�e�nit l'ellipti
it�e 
omplexede la mani�ere suivante :
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e = e1 + i e2 (6.1)e1 = jej 
os(2�) (6.2)e2 = jej sin(2�) (6.3)jej = a� ba+ b (6.4)o�u a est le grand axe et b le petit axe de l'ellipse.6.2.4 Cr�eation de la 
arte de PSFOn va utiliser le logi
iel Im2shape pour mesurer la forme des �etoiles, dire
tementreli�ee �a la PSF. Le �
hier de PSF asso
i�e au 
atalogue d'�etoiles sera 
r�e�e �a la mainet 
orrespond �a un Dira
. En sortie de Im2shape, on dispose des formes de toutesles �etoiles du 
li
h�e. On va nettoyer 
e 
atalogue a�n de rejeter les objets qui sont
onsid�er�es 
omme peu sûrs. Pour 
haque �etoile dont la forme est d�e�nie par (e1; e2),on s'int�eresse �a ses pro
hes voisines, et on regarde si 
es voisines ont une forme
omparable. Si oui, on garde 
et objet, si non, on le rejette. La motivation pourl'utilisation d'un tel 
rit�ere vient du fait que dans une r�egion donn�ee de l'image, laPSF n'est pas 
ens�ee trop varier. Une fois 
e 
atalogue nettoy�e, la m�ethode mise enpla
e par S�ebastien Bardeau ([5℄) va e�e
tuer les op�erations suivantes : pour 
haquepoint o�u l'on n�e
essite une estimation de la PSF (par
e qu'une galaxie s'y trouve),on 
her
he les 
inq �etoiles les plus pro
hes et on moyenne leurs param�etres de forme(�a savoir e1; e2, le produit ab). Ces valeurs (prin
ipalement l'ellipti
it�e moyenne etl'orientation) seront utilis�ees 
omme estimation de la PSF.6.2.5 La forme des galaxiesOn r�eutilisera le logi
iel Im2shape, muni de la 
arte de PSF estim�ee �a partir des�etoiles, a�n d'obtenir une estimation des param�etres de forme des galaxies (e1; e2; ab),ave
 les erreurs asso
i�ees. Il est 
lair que plus le 
atalogue d'�etoiles est propre, plusla forme des galaxies sera sure. Notons que parmi les trois bandes dont on dispose,la bande R est 
elle qui pr�esente le plus d'objets, et on utilisera les param�etres deformes estim�es �a partir des images R.Le logi
iel Im2shape retourne une valeur de l'erreur estim�ee sur la mesure de e1et de e2 (Figure 6.3). On a d�e
id�e de se restreindre dans l'analyse aux objets pourlequels la forme est mesur�ee ave
 une bonne pr�e
ision, 
'est �a dire les objets pourlesquels les erreurs sur e1 et e2 sont inf�erieures �a 0.1.6.3 Redshifts Photom�etriques Bay�esiensLe reste de l'information n�e
essaire �a une analyse weak-shear est 
ontenue dansle redshift de l'objet sour
e. Nous disposons pour 
haque amas de 3 �ltres (B-R-I),
e qui rend l'estimation d'un redshift photom�etrique peu sure. On verra plus loinque l'on peut am�eliorer la situation et utiliser toute l'information 
ontenue dans les
ouleurs des galaxies.
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Fig. 6.3 { Erreurs sur les mesures de e1 et e2, estim�ees par Im2shapeLes observations 
ontiennent des informations photom�etriques en trois 
ouleursqui vont nous permettre d'estimer des redshifts photom�etriques pour les galaxies.Nous verrons dans 
e Chapitre 
omment on peut d�eduire une information en red-shift en 
ombinant des magnitudes prises dans di��erents �ltres. Une �etude th�eoriqueportant sur des galaxies simul�ees sera pr�esent�ee et nous permettra de savoir queltype d'informations on sera e�e
tivement 
apable d'obtenir, puis 
ette �etude seraappliqu�ee �a un sous-�e
hantillon du 
hamp de A1689 pour lequel on a des donn�eesspe
tros
opiques. On verra qu'ave
 trois �ltres, il est assez d�eli
at d'obtenir des red-hifts photom�etriques, et on montrera 
omment on peut am�eliorer la situation �a l'aided'une appro
he Bay�esienne du probl�eme.6.3.1 Travail photom�etriqueL'estimation d'un redshift photom�etrique repose sur les magnitudes mesur�eespour les objets du 
atalogue. Par 
ons�equent, un soin parti
ulier dans 
es mesures demagnitudes est n�e
essaire.Cal
uler les 
ouleurs des objetsLa 
ouleur 
orrespond �a la di��eren
e de deux magnitudes. J'ai 
hoisi la magnitudeMAG APER qui 
orrespond �a la magnitude 
al
ul�ee dans une ouverture de diam�etre�x�e �a l'avan
e. Celle-
i permet d'avoir une id�ee de la magnitude totale d'un objet,param�etre photom�etrique le plus pertinent physiquement.Les galaxies 
ontenues dans les �e
hantillons ont une taille typique 
omprise entre 4 et20 pixels, la majorit�e des objets ayant une taille �egale �a 6 pixels. De plus, la plupartdes objets ont une taille di��erente selon le �ltre 
onsid�er�e. Apr�es quelques tests, on a
hoisi une ouverture �egale �a 16 pixels pour 
al
uler les magnitudes de 
haque objet,quel que soit le �ltre 
onsid�er�e. Le plus important est de 
al
uler les magnitudes d'unobjet rep�er�e en trois 
ouleurs dans la même ouverture d'un �ltre �a l'autre. En e�et,quand on veut 
al
uler des indi
es de 
ouleur qui soient repr�esentatifs des propri�et�esint�egr�ees dans une r�egion physique de la galaxie (
e qui ne 
orrespond pas for
�ement�a toute la galaxie), il faut int�egrer l'�energie dans la même ouverture pour tous les�ltres. La Figure 6.4 montre le diagramme 
ouleur-magnitude ainsi form�e dans le 
as
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entr�ee sur A1689.

Fig. 6.4 { Diagrammes 
ouleur-magnitude des galaxies de A1689V�eri�
ation de la 
alibration de la photom�etrieStrat�egie : Avant d'estimer un redshift photom�etrique, il 
onvient de v�eri�er quela photom�etrie est 
orre
te et de voir s'il est n�e
essaire de la r�eajuster. La strat�egieest d�e
rite et illustr�ee sur les amas de notre �e
hantillon. Consid�erons par exemplel'amas A1689 : on sait qu'il est situ�e �a un redshift �egal �a 0.184 et qu'il 
ontient desgalaxies elliptiques brillantes en son 
entre. On va don
 isoler les elliptiques les plusbrillantes et 
omparer leurs 
ouleurs �a 
elles de mod�eles de galaxies elliptiques situ�ees�a un redshift 
omparable �a 
elui de l'amas.Isolement des elliptiques : Les diagrammes 
ouleur-magnitude d'images 
entr�eessur un amas pr�esentent une s�equen
e 
ara
t�eristique 
orrespondant aux galaxies el-liptiques de l'amas : elles ont �a peu pr�es toutes la même 
ouleur R-I, et pr�esentent unl�eger gradient, plus per
eptible en B-R. En e�et, les elliptiques les plus lumineusesont une m�etalli
it�e plus importante en raison de leur masse plus importante qui leur



118 CHAPITRE 6. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : CATALOGUESa permis de retenir davantage les �el�ements lourds provenant d'explosions de super-nov�. De plus, dans les mod�eles hi�erar
hiques, on pense que les elliptiques massivesse sont form�ees tôt dans l'histoire de l'Univers par fusion de galaxies spirales, et onobserve des spe
tres de galaxies elliptiques 
ompatibles ave
 une population stellairevieille et rouge, que 
e soit dans le 
hamp ou dans les amas. Une simple mod�elisationen utilisant des mod�eles de synth�ese montre que, dans 
es �ltres, une population stel-laire plus m�etallique 
orrespond �a des 
ouleurs plus rouges. Pour isoler les elliptiques,j'ai re
oup�e les 
ontraintes suivantes :{ Appartenir �a la s�equen
e des elliptiques d�e�nie sur le diagramme R-I.{ Appartenir �a la s�equen
e des elliptiques d�e�nie sur le diagramme B-R.La Figure 6.4 illustre 
es propos et permet de visualiser la s�equen
e des elliptiques.Remarquons que la s�equen
e des elliptiques ainsi d�e�nie 
omporte un �a priori : lalimite sup�erieure en magnitude que l'on impose. Pour la v�eri�
ation de la photom�etrie,on 
hoisira une limite sup�erieure en magnitude volontairement faible (en valeur, del'ordre de 18.5 magnitude dans la bande R) a�n d'être le plus sûr possible de ne
onsid�erer que des galaxies elliptiques de l'amas.Les mod�eles de galaxies elliptiques : L'�etude th�eorique repose sur les mod�elesd�evelopp�es par Bruzual & Charlot ([19℄) d'une part, et par Coleman, Wu & Weed-man (CWW [22℄) d'autre part. Il 
onvient de 
omparer des 
hoses 
omparables etde 
hoisir un mod�ele dont les ingr�edients sont 
omparables �a 
eux de l'�e
hantillonde galaxies 
onsid�er�e. Les mod�eles CWW sont plus adapt�es �a la 
omparaison ave
mon �e
hantillon d'elliptiques 
ar 
es mod�eles sont des 
ompilations empiriques qui
orrespondent �a l'observation de galaxies dans l'Univers pro
he (z = 0). Il n'y apas d'ingr�edient d'�evolution, mais on peut raisonnablement 
onsid�erer que l'e�et del'�evolution est n�egligeable entre z � 0:2 (redshift des elliptiques de l'amas) et z = 0.Lors des 
omparaisons entre les 
ouleurs des elliptiques de l'amas et 
elles d�eriv�eesdes mod�eles, 
'est dans 
e mod�ele CWW qu'il faudra avoir le plus 
on�an
e. Lam�etalli
it�e de 
e mod�ele est pro
he de 
elle du soleil ; a�n d'être 
oh�erent, j'ai isol�eles galaxies elliptiques de l'amas les plus brillantes. C'est sur 
et �e
hantillon d'objets(une 
inquantaine), que je vais v�eri�er la 
alibration.R�esultats : Les 
li
h�es sont relativement profonds et on a pass�e plus de tempsde t�eles
ope �a l'a
quisition des photons qu'�a l'a
quisition d'�etoiles standards. Lapr�e
ision photom�etrique typique pour de tels 
li
h�es est de l'ordre de 0.1 magnitude(0.05 magnitude dans le meilleur des 
as). De 
e fait, on 
alibre le point z�ero (Cste)des magnitudes (mag=Cste� 2:5 log(Flux)) ave
 une pr�e
ision de 
et ordre.Par ailleurs, la pr�e
ision même dans la mod�elisation des 
ouleurs �a partir des mod�elesne d�epasse pas 0:05 �a 0:1 magnitude, 
e
i �a 
ause de la dispersion intrins�eque dansles "templates" (mod�eles) que l'on utilise.Finalement, si la di��eren
e des 
ouleurs entre les mod�eles et les observations estinf�erieure �a 0.1 magnitude, on pourra 
onsid�erer que la photom�etrie est 
orre
te,
omme 
'est le 
as i
i. La Figure 6.5 montre ainsi la 
oh�eren
e entre les observationset les mod�eles : les points de 
oordonn�ees (zA1689 = 0:184; 
ouleur) et en traits,l'�evolution de la 
ouleur en fon
tion du redshift pour le mod�ele CWW de galaxieselliptiques.
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Fig. 6.5 { Evolution des 
ouleurs du mod�ele d'elliptiques en fon
tion du redshift (ligne, mod�eleCWW), les points 
orrespondent aux 
ouleurs de l'�e
hantillon d'elliptiques de l'amas A16896.3.2 Redshifts photom�etriquesHyperZA partir des magnitudes 
al
ul�ees dans plusieurs �ltres, HyperZ [16℄ est un 
odequi permet d'estimer des redshifts photom�etriques. HyperZ d�etermine le redshift leplus probable d'une galaxie, �etant donn�e ses magnitudes apparentes et un ensemblede mod�eles spe
traux de galaxies [19℄,[22℄. A partir des magnitudes, HyperZ 
al
uleun 
ux observ�e qu'il 
ompare au 
ux donn�e par les mod�eles de galaxies qu'il 
ontient(d�ependants du redshift) et 
her
he �a ajuster le mieux possible les 
ux par un �2 : lemeilleur ajustement donnera le redshift le plus probable pour l'objet 
onsid�er�e.Etude th�eoriqueEtant donn�e les informations disponibles pour mon �etude, �a savoir les magnitudesen trois 
ouleurs (B-R-I), il faut �evaluer la pertinen
e des redshifts photom�etriquesestim�es par HyperZ. On va voir que 
ertains domaines de redshifts sont inexplorablesave
 de telles informations.A partir des mod�eles de galaxies qu'il 
ontient, HyperZ permet de simuler un 
ata-logue de galaxies qui sera bruit�e en fon
tion de la magnitude des objets de fa�
on �aappro
her la pr�e
ision photom�etrique de nos donn�ees. Chaque galaxie est �x�ee �a unredshift donn�e (zmod) et 
omporte des magnitudes dans plusieurs �ltres (3 dans le 
asde ma simulation). Le tirage en zmod est homog�ene, 
e qui n'est pas r�ealiste mais utilepour d�eterminer les intervalles de redshift o�u l'on peut esp�erer des r�esultats �ables.De plus, on assigne �a 
haque galaxie un type donn�e (spirale, elliptique, irr�eguli�ere). Apartir de 
es 
atalogues, HyperZ d�eduit un redshift photom�etrique (zphot) : on peutalors 
onfronter zphot �a zmod. La Figure 6.6 illustre la 
on�an
e que l'on peut avoirdans les r�esultats �emanant de HyperZ pour l'ensemble des �ltres utilis�es i
i.Quelles sont les bonnes et les mauvaises zones ?A�n de parler de \bonnes" et de \mauvaises" zones, il 
onvient de se donner un
rit�ere qui permettra de quanti�er 
ette notion. Remarquons que si 
ertains intervalles
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Fig. 6.6 { Comparaison entre zmod et zphot donn�e par HyperZde redshift sont quali��es de \mauvais", 
e n'est pas en raison de l'eÆ
a
it�e de HyperZ,mais du petit nombre de �ltres utilis�es (i
i seulement 3). En suivant le 
rit�ere donn�epar S
hneider & Rix [113℄, on 
onsid�erera qu'une zone de redshift est \bonne" si lespoints de 
ette zone v�eri�ent le 
rit�ere suivant :0:5 � zphotzmod � 1:5 (6.5)L'observation de la Figure 6.6 permet de distinguer �a l'�il di��erentes zones de red-shift :{ De z = 0 �a z = 0:6 : les points sont loin d'être rassembl�es le long de ladroite zmod = zphot, 
e domaine est mauvais. 30% des objets satisfont le 
rit�erepr�e
�edent.{ De z = 0:6 �a z ' 1 : les points sont regroup�es le long de la droite zmod = zphot,les r�esultats de HyperZ sont dignes de 
on�an
e. 60% des objets satisfont le
rit�ere.{ De z ' 1 �a z = 3:7 : la situation redevient mauvaise (�a l'�il), bien que 73%des points satisfassent le 
rit�ere, qui devient de moins en moins 
ontraignantau fur et �a mesure que le redshift augmente.{ De z = 3:7 �a z = 5 : on peut �a nouveau faire 
on�an
e �a HyperZ (89%), maisil est peu probable que l'on ait des objets d�ete
t�es �a un tel redshift.Que se passe-t-il ?On peut être surpris par la Figure 6.6 et il est li
ite de s'interroger sur l'appa-rition de telles zones de 
on�an
e. Pour les 
omprendre, il 
onvient de s'int�eresserau fon
tionnement de HyperZ. On dispose de trois �ltres, 
ha
un ayant une bandepassante �� 
entr�ee sur une 
ertaine longueur d'onde :
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La signature spe
trale utilis�ee par HyperZ pour faire 
oin
��der les magnitudes ob-serv�ees au mod�ele se trouve vers 4000 �A.Consid�erons l'amas qui se trouve �a un redshift voisin de z = 0:2. Sa lumi�ere serare�
ue sur Terre �a une longueur d'onde �egale �a :�obs = (1 + z)� ��emission (6.6)�obs = 1:2� 4000 = 4800�A (6.7)Or, on n'a pas une 
ouverture ad�equate par des �ltres 
orre
ts. Par 
ons�equent,HyperZ ne voit pas le signal 
orrespondant �a une galaxie de l'amas. Le probl�eme vientde la pauvret�e de l'�e
hantillonnage de la distribution spe
trale d'�energie des galaxiesautour de 4000 �A, 
omme l'illustre la Figure 6.7 : on voit qu'il y a un \trou" entreles �ltres B et R, que la signature �a 4000 �A(redshift�ee �a 4800 �A) est d�ej�a presqueen dehors du �ltre B. A�n d'am�eliorer les 
ontraintes, il aurait fallu b�en�e�
ier del'information photom�etrique dans le �ltre V.

B R I

Elliptique

Im

Fig. 6.7 { Couverture spe
trale assur�ee par les �ltres B, R et I et distribution spe
trale d'�energiepour une galaxie elliptique �a z = 0:2 (traits pleins) et pour une galaxie irr�eguli�ere �a z = 0:2(pointill�es)On peut aussi se poser le probl�eme de la fa�
on suivante : Si une signature spe
-trale est �emise �a 4000 �A, �a partir de quel redshift je peux être 
apable de la d�ete
terave
 le �ltre R ?
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her
her z tel que :1 + z � 65004000 ' 1:6) z ' 0:6 (6.8)On retrouve la limite sup�erieure de la premi�ere zone : au-del�a de z ' 0:6, la 
on�gu-ration des �ltres disponibles peut permettre d'�etudier la zone allant jusqu'�a z ' 1,lorsque la signature spe
trale re
her
h�ee par HyperZ arrive �a la limite de per
eptiondu �ltre I.Distribution en redshift des objets dans le 
hampL'�etude th�eorique expos�ee plus haut est valable pour des objets distribu�es enredshift de fa�
on uniforme entre 0 et 5. La situation est �a 
onvoluer par la distributionen redshift des galaxies.On peut estimer le redshift moyen de la population d'arri�ere-plan en 
omparantla distribution en magnitude des objets d'arri�ere-plan de notre �e
hantillon �a 
elle duHDF, dont les objets sont munis de redshifts spe
tros
opiques ou photom�etriques,mais 
ette fois 
al
ul�es ave
 une 
ouverture spe
trale 
orre
te. Celle-
i varie entrez=0.9 et z=1.0 (Bardeau et al., 2004 [6℄).La Figure 6.8 (graphe de gau
he) repr�esente la distribution en magnitude I pourle 
atalogue 
omplet de A1763 et pour le 
atalogue 
onstitu�e des objets dot�es deparam�etres de formes \sûrs", 
'est �a dire tels que les erreurs sur la mesure des 
om-posantes de l'ellipti
it�e e1 et e2 soient inf�erieures �a 0.1. On voit que la magnitudelimite pour le 
atalogue nettoy�e est �egale �a environ 24. Un tel 
atalogue est don

omparable �a 
elui du \VIMOS VLT Deep Survey" ([69℄) pour lequel on disposede la distribution en redshift pour un �e
hantillon de galaxies dont la magnitude Iest inf�erieure �a 24 (Figure 6.8, graphe de droite). Cette distribution s'arrête autourde z = 2, mais on peut dire que la plupart des objets se trouvent �a un redshiftinf�erieur �a 1.4 (5% de 
ontamination au-del�a de z = 1:4). Etant donn�e qu'une tellemagnitude limite est 
omparable �a 
elle que l'on a dans nos 
atalogues d'objets, onpeut 
onsid�erer que la grosse majorit�e de nos objets (95%) se trouvent �a un redshiftinf�erieur �a 1.4. Par 
ons�equent la Figure 6.6 est �a 
onsid�erer entre z = 0 et z = 1:4.6.3.3 Appro
he Bay�esienne du probl�emeOn s'est rendu 
ompte qu'il est diÆ
ile d'estimer un redshift photom�etrique �apartir de trois �ltres. Il est n�eanmoins possible d'am�eliorer la situation en introduisantun �a priori dans notre �etude.Id�ee g�en�eraleOn va rajouter une information �a priori 
on
ernant la galaxie �etudi�ee. La m�ethodeutilis�ee suit 
elle d�evelopp�ee par Benitez [8℄. Consid�erons que l'on dispose d'un en-semble d'informations 
on
ernant 
haque galaxie : D = (C;m), o�u C 
onstitue l'in-formation en 
ouleur et m une information en magnitude.HyperZ nous donne une distribution de probabilit�e : P (Cjz), i.e. la probabilit�e d'ob-server les 
ouleurs C �etant donn�e un objet �a un redshift z. Cette quantit�e ne tientpas 
ompte de la fon
tion de luminosit�e des galaxies. L'appro
he Bay�esienne 
onsiste
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Fig. 6.8 { Gau
he : distribution en magnitude I des objets de A1763 : 
atalogue 
omplet (lignesolide) et 
atalogue 
onstitu�e des objets dot�es de param�etres de formes \sûrs" (ligne en tirets).Droite : distribution en redshift du \emphVIMOS VLT Deep Survey" pour un �e
hantillon de galaxiesdont la magnitude I est inf�erieure �a 24�a rajouter une information pertinente qui n'est pas in
lue dans C. Dans notre 
as,on va 
onsid�erer la distribution suivante : P (zjm) qui est la probabilit�e d'observer unobjet �a un redshift z �etant donn�e sa magnitude m ; il s'agit d'une 
ontrainte impos�eepar la fon
tion de luminosit�e des galaxies. On estimera alors la probabilit�e d'observerune galaxie �a z �etant donn�ees les informations D :P (zjC;m) = P (zjm) � P (Cjz)P (C) (6.9)o�u P (C) est une 
onstante de normalisation. Le redshift le plus probable pour l'objet
onsid�er�e sera 
elui qui maximise la distribution de probabilit�e Bay�esienne P (zjC;m).Autrement dit, la m�ethode Bay�esienne permet de v�eri�er si le redshift photom�etriqueestim�e par HyperZ est plausible dans le sens o�u il n'est pas en 
ontradi
tion ave
d'autres informations (i
i la fon
tion de luminosit�e des galaxies) que l'on se donne �apriori et dans lesquelles on a 
on�an
e. Dans le 
as de la fon
tion de luminosit�e, ellea �et�e obtenue au pr�ealable dans un grand nombre de 
hamps di��erents pour lesquelson retrouve toujours une forme fon
tionnelle similaire.Importan
e du type spe
tralOn peut d�e
omposer l'�equation pr�e
�edente (marginalisation Bay�esienne) en ou-bliant la 
onstante de normalisation P (C) :P (zjC;m) = XT P (z; T jm)P (Cjz; T ) (6.10)= XT P (zjT;m)P (Cjz; T ) (6.11)



124 CHAPITRE 6. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : CATALOGUESP (Cjz; T ) 
onstitue la distribution de probabilit�e estim�ee parHyperZ, �etant donn�eun type spe
tral T . La distribution P (zjT;m) a la forme suivante (Figure 6.9) :P (zjT;m) = z�t exp� � zzmt(m)��t (6.12)

Fig. 6.9 { Distributions de probabilit�e d'observer une galaxie �a un redshift z �etant donn�e samagnitude m et son type T , d'apr�es la fon
tion de luminosit�e. De haut en bas et de gau
he �adroite : pour les spirales, les elliptiques et les irr�eguli�eres. En traits pleins pour une magnitude I de24, en pointill�es pour une magnitude I plus faible (I=19)R�esultatsRevenons sur la Figure 6.6 qui permet de tester l'am�elioration apport�ee �a Hy-perZ par la m�ethode Bay�esienne. Pour le 
atalogue d'objets simul�es qui m'a permisd'obtenir 
ette Figure, j'ai appliqu�e la m�ethode Bay�esienne a�n de rempla
er zphotpar zBay�esien et voir 
omment �evoluent les zones d�e�nies en 3:2:1. Les r�esultats sontpr�esent�es sur la Figure 6.10.Consid�erant le même d�e
oupage en \bonnes" et \mauvaises" zones qu'�a la se
tion3:2:1, on a :{ De z = 0 �a z = 0:6, 40% des objets satisfont le 
rit�ere d�e�ni par S
hneider &Rix{ De z = 0:6 �a z = 1, 98% des objets le satisfont{ Pour les deux derni�eres zones, environ 30% des objets sont en a

ordLa m�ethode Bay�esienne permet don
 d'am�eliorer la situation de fa�
on signi�
ativel�a o�u HyperZ est digne de 
on�an
e.Regardons d�esormais 
e que nous donne l'appli
ation de 
ette m�ethode sur un�e
hantillon spe
tros
opique d'objets du 
hamp de A1689.
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Fig. 6.10 { Comparaison entre zmod et zBay�esien. Les lignes en tiret repr�esentent les bornes devalidit�e du 
rit�ere de S
hneider & Rix



126 CHAPITRE 6. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : CATALOGUES6.3.4 Illustration de la m�ethode des Redshifts Photom�etriquesBay�esiens sur un �e
hantillon spe
tros
opiqueOn dispose de 277 objets du 
li
h�e de A1689 munis de redshifts spe
tros
opiqueset sur lesquels on va tester la m�ethode des redshifts photom�etriques Bay�esiens. Cesinformations spe
tros
opiques proviennent du travail de stage de Johan Ri
hard �al'Observatoire Midi-Pyr�en�ees. Dans un premier temps, on va �etudier l'ensemble de
et �e
hantillon, puis on illustrera la m�ethode sur des objets en parti
uliers.Sur l'�e
hantillon 
ompletDisposant de redshifts spe
tros
opiques et ayant d�eduit des redshifts photom�etriquesd'une part et photom�etriques Bay�esiens d'autre part, on peut 
onfronter zphot etzbay�esien �a zspe
. Les Figures suivantes illustrent les r�esultats : l'utilisation d'un red-shift purement photom�etrique est moins pertinent qu'utiliser des redshifts Bay�esiens.

Fig. 6.11 { Distributions en redshift des 277 galaxies du 
hamp de A1689 : en ordonn�ee, on a unnombre de galaxies, et en abs
isse, le redshift spe
tros
opique (gau
he), photom�etrique (milieu) etBay�esien (droite). La plupart des objets sont des elliptiques de l'amas situ�es �a z � 0:2

Fig. 6.12 { Gau
he : di��eren
es entre le redshift photom�etrique et le redshift spe
tros
opique. Adroite : di��eren
es entre le redshift Bay�esien et le redshift spe
tros
opique
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hantillonPour deux objets elliptiques de l'amas A1689 : On illustre 
ette m�ethodesur deux objets elliptiques de l'�e
hantillon situ�es �a z=0.17. Les Figures 6.13 et 6.14donnent les r�esultats : de haut en bas, on a la distribution de probabilit�e pour leredshift photom�etrique, donn�ee par HyperZ ; la distribution �a priori introduite plushaut P (zjT;m), 
'est �a dire la probabilit�e d'observer un objet �a un redshift z �etantdonn�e sa magnitudem et son type T ; et la distribution de probabilit�e pour le redshiftBay�esien qui 
ombine les deux distributions pr�e
�edentes.

Fig. 6.13 { Galaxie elliptique �a z=0.176 : distribution de probabilit�e pour le redshift pho-tom�etrique, distribution �a priori et distribution de probabilit�e Bay�esienne (de haut en bas)Pour l'ensemble des elliptiques : On a vu lors de l'�etude th�eorique qu'ave
 trois�ltres B,R,I, il n'est pas possible de 
ontraindre 
orre
tement le redshift des objetsde l'amas situ�es �a z � 0:2. La Figure 6.15 montre la distribution en redshifts pho-tom�etriques Bay�esiens pour les objets rep�er�es 
omme elliptiques dans un diagramme
ouleur-magnitude. Celle-
i est 
entr�ee sur 0.4 alors que les objets sont e�e
tivement�a z = 0:2. La Figure 6.10 illustre aussi 
e 
omportement : �etant donn�es les �ltresutilis�es, les objets situ�es �a z = 0:2 sont estim�es �a un plus grand redshift.Pour un objet d'arri�ere-plan �a z=0.962 : Etant donn�e que l'on ignore le typespe
tral de 
ette galaxie, on 
al
ule des distributions de probabilit�e 
orrespondant �a
haque type (Figure 6.16).
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Fig. 6.14 { Galaxie elliptique �a z=0.175 : distribution de probabilit�e pour le redshift pho-tom�etrique, distribution �a priori et distribution de probabilit�e Bay�esienne (de haut en bas)

Fig. 6.15 { Distribution en redshift photom�etrique Bay�esien estim�e pour des galaxies rep�er�ees
omme elliptiques dans un diagramme 
ouleur-magnitude. En abs
isse le redshift, en ordonn�ee lenombre d'objet6.3.5 Quel redshift assigner aux galaxies ?Les elliptiques de l'amas rep�er�ees 
omme elliptiques dans un diagramme 
ouleur-magnitude ont un redshift �x�e �a 
elui de l'amas �etudi�e. Pour les galaxies d'arri�ere-plan(i.e. les objets tels que zbay�esien >0.2), on leur assigne le redshift d�eriv�e de l'�etude 
i-dessus. La Figure 6.17 montre la distribution en redshift �nale du 
atalogue provenant
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Fig. 6.16 { Galaxie �a z=0.962 : ligne solide : distribution de probabilit�e pour le redshift pho-tom�etrique ; pointill�es : distribution �a priori pour 
haque famille de mod�eles utilis�ee. En bas : dis-tribution de probabilit�e bay�esiennedu 
li
h�e de A1763. On retrouve un pi
 au redshift de l'amas, et les objets d'arri�ere-plan pr�esentent une distribution 
oh�erente ave
 la profondeur de l'�e
hantillon.

Fig. 6.17 { Distribution en redshift du 
atalogue �nal de A1763. En abs
isse, le redshift, enordonn�ees, le nombre d'objets



130 CHAPITRE 6. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : CATALOGUES6.3.6 Isoler les objets d'arri�ere-planMotivationsL'analyse weak-lensing de l'�e
hantillon d'amas men�ee par S�ebastien Bardeau [5℄repose sur une pr�e-s�ele
tion des galaxies d'arri�ere-plan : toute 
ontamination par desobjets d'avant-plan n'ayant pas parti
ip�e au lensing est �a �eviter 
ar 
ela 
ontamine lesignal re
her
h�e. Cette pr�e-s�ele
tion a tout d'abord repos�e sur des 
oupures brutalesen magnitude. La motivation du travail pr�esent�e dans 
ette se
tion est d'apporter un
rit�ere plus robuste pour e�e
tuer la di
hotomie avant-plan/arri�ere-plan. Un objetsera 
onsid�er�e d'arri�ere-plan si son redshift est sup�erieur �a 0.3. On 
ommen
era parexposer la m�ethode puis on montrera les r�esultats que 
ette �etude permet dans uneanalyse weak-lensing, notamment les di��eren
es dans le signal de shear par rapport�a une 
oupure en magnitude. L'�etude suivante repose sur les 277 objets du 
hamp deA1689 pour lesquels on dispose d'un redshift spe
tros
opique.Strat�egie adopt�eeOn 
her
he un 
rit�ere pour isoler les objets d'arri�ere-plan. On 
al
ule pour 
elala quantit�e :
�z = 1N Z +1z Pbay�esien(z0)dz0 (6.13)ave
 N = R +10 Pbay�esien(z0)dz0 fa
teur de normalisation. Cette quantit�e nous renseignesur la fra
tion de la distribution de probabilit�e se trouvant au-del�a d'un redshift �egal�a z . En pratique, la borne sup�erieure de 
ette int�egrale sera �egale �a 5. On va tester
ette 
ontrainte sur les objets spe
tros
opiques.R�esultat : En fon
tion de la valeur de z, la 
ontamination des objets d'arri�ere-planpar des objets d'avant-plan va être plus ou moins grande, le minimum de 
ontami-nation �etant obtenu pour z=0.4. Imposer �0:4 > 60% nous assure que les objets sonte�e
tivement d'arri�ere-plan (la 
ontamination �eventuelle par des objets d'avant-plan�etant n�egligeable). Par 
ontre, imposer 
e
i nous fait perdre 45 % des objets e�e
tive-ment d'arri�ere-plan. L'examen de la Figure 6.18 permet de 
omprendre 
e r�esultat :Parmi les objets d'avant-plan (�a gau
he de la ligne verti
ale), quasiment tous se si-tuent en bas de la ligne horizontale qui repr�esente la r�egion o�u la probabilit�e 
al
ul�eeest �egale �a 60% ; la 
ontamination par des objets d'avant-plan est n�egligeable (9 ob-jets ave
 une proba sup�erieure �a 60% 
ontre 230 objets en bas, soit une 
ontamination�egale �a 4%). En 
e qui 
on
erne les objets d'arri�ere-plan, on va en perdre environ 45% (20 objets 
ontre 18).
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Fig. 6.18 { �z 
al
ul�ee pour z = 0.4. En ordonn�ees, on a la valeure de �0:4 pour 
haque objet del'�e
hantillon spe
tros
opique, dont le redshift est port�e en abs
isse
6.3.7 V�eri�
ation de la validit�e des redshifts photom�etriquesbay�esiensSur le signal weak-lensingLa Figure 6.19 montre la di��eren
e dans le signal weak-lensing retrouv�e : ennoir, on voit le signal de shear trouv�e en 
onsid�erant 
omme d'arri�ere-plan l'ensembledes objets ayant une magnitude sup�erieure �a un seuil 
orrespondant �a la magnitudede 
ompl�etude plus 1. En gris interm�ediaire, on a repr�esent�e le signal obtenu en ne
onsid�erant que des objets rep�er�es 
omme d'arri�ere-plan par la m�ethode expos�ee plushaut. Le signal gris 
lair est obtenu en ne 
onsid�erant que des objets pour lesquels leredshift photom�etrique Bay�esien estim�e est sup�erieur �a 0.8. Le signal noir est obtenuave
 30000 objets, alors que le signal gris interm�ediaire est obtenu ave
 8000 objets.Malgr�e la di��eren
e de statistique, le signal gris interm�ediaire est plus importantque le signal noir, attestant d'une 
ontamination par des objets qui ne sont pase�e
tivement d'arri�ere-plan.Il existe aussi une autre fa�
on de tester la validit�e des redhifts photom�etriquesBay�esiens. Ne 
onsid�erant que les objets identi��es 
omme d'arri�ere-plan par la m�ethodeexpos�ee plus haut, on va former des sous-
atalogues 
orrespondant �a des tran
hes deredshifts. Le shear �etant proportionnel �a la distan
e Lentille-Sour
e, le 
atalogue 
or-respondant �a la premi�ere tran
he de redshift doit donner un signal de shear plusfaible que le 
atalogue 
orrespondant �a la derni�ere tran
he de redshift, �a 
onditionque l'estimation des redshifts soit r�ealiste. L'examen de la Figure 6.20 montre en e�et
e ph�enom�ene.
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Fig. 6.19 { Lignes solides : d�eformations tangentielles (shear) estim�ees ave
 l'an
ien 
rit�ere des�ele
tion des objets d'arri�ere-plan (en noir). En gris interm�ediaire, les objets sont s�ele
tionn�es parla m�ethode expos�ee i
i. En gris 
lair, en ne 
onsid�erant que des objets pour lesquels zbay�esien > 0:8.Les lignes en batonnets 
orrespondent aux d�eformations radiales. L'axe des abs
isses repr�esentela distan
e au 
entre de l'amas de galaxies, en ar
se
ondes, et l'axe des ordonn�ees 
orrespond �al'estimation des d�eformations

Fig. 6.20 { Shears estim�es pour des 
atalogues 
orrespondant �a des tran
hes 
roissantes enzbay�esien. Plus le redshift moyen est grand, plus on s'attend �a 
e que le shear soit important, 
equi est observ�e sur 
ette FigureComparaison au survey DEEP2Une autre fa�
on de v�eri�er la validit�e de l'estimation de redshift est de la 
omparer�a 
elle du DEEP2 galaxy redshift survey [2℄ : les auteurs donnent une simple 
oupureen 
ouleur qui est sens�e s�ele
tionner les galaxies pour lesquelles z > 0:7, �a savoir : B-R



6.3. REDSHIFTS PHOTOM�ETRIQUES BAY�ESIENS 133< 2.35 (R-I) - 0.45 ; R-I > 1.15 ou B-R < 0.5. La Figure 6.21 montre o�u se trouventles 
ouleurs des objets pour lesquels on a estim�e zbay�esien > 0.7 et zbay�esien >0.7 parrapport �a 
ette 
oupure. On voit que l'a

ord est bon.

Fig. 6.21 { Diagramme 
ouleur-
ouleur des objets de A1763. Les points repr�esentent les objetspour lesquels on a estim�e un redshift inf�erieur �a 0.7, et les 
roix repr�esentent les objets pour lesquelson a estim�e un redshift sup�erieur �a 0.7. Comparaison ave
 la 
oupure en 
ouleur propos�ee dans lesurvey DEEP2 qui permet de s�ele
tionner les objets dot�es d'un redshift sup�erieur ou inf�erieur �a 0.7
6.3.8 Catalogues �nauxR�e
apitulons les di��erents 
rit�eres employ�es pour la r�ealisation des 
ataloguessur lesquels on va travailler. On va 
onsid�erer les objets ave
 les 
ara
t�eristiquessuivantes :{ Objets d�ete
t�es en trois 
ouleurs, ave
 des informations photom�etriques en B,R et I.{ Leurs param�etres de formes sont mesur�es sur l'image R, ave
 des erreurs es-tim�ees sur e1 et e2 inf�erieures �a 0.1.{ Les galaxies rep�er�ees 
omme elliptiques auront un redshift �egal �a 
elui de l'amas.Pour la population d'arri�ere-plan, on utilisera une estimation du redshift pho-tom�etrique Bay�esien.La Figure 6.22 montre la v�eri�
ation de la 
alibration photom�etrique. Les amassont rang�es par redshift 
roissant : A2218, A1689, A383, A68, A209, A963, A1763,A2219, A267, A2390, A1835.La Figure 6.23 montre la distribution en redshift pour 
haque 
atalogue.
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Fig. 6.22 { V�eri�
ation de la 
alibration photom�etrique : 
omparaison des 
ouleurs des galaxieselliptiques les plus brillantes de 
haque amas ave
 des mod�eles CWW. Les amas sont rang�es parredshifts 
roissants
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Fig. 6.23 { Distribution en redshift pour 
haque 
atalogue. Les amas sont rang�es par redshifts
roissants : A2218, A1689, A383, A68, A209, A963, A1763, A2219, A267, A2390, A1835.
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138 CHAPITRE 7. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : R�ESULTATS7.1 Pr�esentation7.1.1 Les amasCommen�
ons par pr�esenter les amas du projet individuellement. Davantage ded�etails sont disponibles dans la th�ese de Oliver Czoske ([25℄). On r�esumera 
es in-formations dans un tableau. Ces amas sont �etudi�es par S�ebastien Bardeau dans le
adre de son travail de th�ese ([5℄) : une analyse weak lensing est entreprise a�nd'�etudier leur pro�ls de masse (voir Se
tion 2.6, on pr�esente un pro�l de shear obtenusur A1689, o�u en
ore Bardeau et al., 2004 [6℄). Smith et al., 2004 [119℄ ont r�ealis�ela mod�elisation de 
es mêmes amas en utilisant les e�ets de strong lensing et une
omparaison ave
 les donn�ees X. Dans le 
adre de 
e projet, un 
ertain nombre deredshifts spe
tros
opiques ont �et�e mesur�es par Oliver Czoske ([27℄, [26℄).Abell 68 : Cet amas n'a pas �et�e �etudi�e auparavant. Dans le 
adre de notre projet([27℄), 11 redshifts de galaxies ont �et�e mesur�es, donnant un redshift moyen z=0.2513�0.0010et une dispersion de vitesses �=808 km/s (formel, le nombre de redshifts est tropfaible pour permettre de 
al
uler une dispersion de vitesses �able). Abell 68 est do-min�e par une galaxie 
D, ave
 un se
ond groupe form�e par 
inq galaxies brillantes aunord-ouest. Plusieurs ar
lets bleus sont visibles, notamment un triple ar
 �a l'est dela 
D.Abell 209 : Cet amas est domin�e par une galaxie 
D. Le redshift moyen est z=0.21.Abell 267 : Il est lui aussi domin�e par une galaxie 
D. Des spe
tres ont �et�e obtenus([27℄) pour 151 objets �a une distan
e ' 30000 de la 
D, dont 74 appartiennent �a l'amas.Le redshift moyen est z=0.2269�0.0006 et la dispersion de vitesses est �=(1125�95)km/s.Abell 383 : Domin�e par une galaxie 
D presque 
ir
ulaire, il pr�esente un syst�eme
omplexe d'ar
s g�eants et d'ar
lets, qui ont �et�e utilis�es par Smith et al., 2001 [118℄a�n de re
onstruire la distribution 
entrale de masse dans 
et amas. Cinq syst�emesd'images multiples ont �et�e identi��es, dont deux ar
s radiaux. Le rapport des positionsangulaires des images radiales et tangentielles de la même sour
e pose une forte
ontrainte sur la pente du pro�l de masse au rayon de l'ar
 radial : la pente est de-1.5 au rayon de l'ar
 int�erieur et de -1.3 au rayon de l'ar
 ext�erieur ; le pro�l devientplus raide au 
entre de l'amas. Cet ex
�es de masse est attribu�e �a la pr�esen
e debaryons dans la galaxie 
entrale.41 redshifts de galaxies appartenant �a l'amas ont �et�e obtenus ([27℄). Le redshiftmoyen est z=0.1896�0.0007 et la dispersion de vitesses est �=1167+130�166 km/s. Ladistribution des redshifts ne donnent pas d'indi
ation de sous-stru
ture dans 
et amas.Abell 963 : Domin�e par une galaxie 
D, il pr�esente deux ar
s g�eants au nord et ausud de la 
D, 
onnus auparavant. Des redshifts ont �et�e obtenus pour 70 galaxies ([27℄),ave
 un redshift moyen z=0.2041�0.0008 et une dispersion de vitesses �=1412+100�80km/s.



7.1. PR�ESENTATION 139Abell 1689 : C'est un amas qui a �et�e beau
oup �etudi�e et qui 
ontinue �a l'être. Ilest extrêmement lumineux et ri
he en galaxies, mais ne 
ontient pas de galaxie 
D.A 1 ar
minute au nord-est du groupe de galaxies 
entrales, on trouve un deuxi�emegroupe de galaxies brillantes. Cet amas regroupe en son 
entre de nombreux ar
s etimages multiples de sour
es d'arri�ere-plan. 211 redshifts sont disponibles, menant �a unredshift moyen z=0.1853+0:0004�0:0008. La dispersion de vitesses quant �a elle est �=1976+38�56km/s. Une r�e
ente �etude bas�ee sur les donn�ees XMM montre que 
et amas est proba-blement allong�e le long de la ligne de vis�ee (Anderson & Madejsky, 2004 [3℄). Le testde Dressler-She
tman, qui permet de 
her
her des sous-stru
tures dans la distribu-tion spatiale/redshift, montre un groupe nettement distin
t au nord-est du 
entre del'amas. Abell 1689 est un amas 
omplexe et non-relax�e. R�e
emment, Oliver Czoske(Czoske, 2004 [26℄) a mesur�e des redshifts pour 525 membres de l'amas �a l'aide del'instrument VIMOS.Abell 1763 : Il 
ontient une galaxie 
D en son 
entre ainsi que des 
hâ�nes degalaxies qui partent dans au moins trois dire
tions. Des redshifts pour 122 galaxiesappartenant �a l'amas ont �et�e mesur�es dans le 
adre de 
e projet ([27℄), ave
 un redshiftmoyen z=0.2307�0.0007. La dispersion de vitesses vaut �=1528+98�58 km/s. Le test deDressler-She
tman r�ev�ele des groupes de galaxies distin
ts �a l'Est et �a l'Ouest du
entre de l'amas ; le test global indique la pr�esen
e de sous-stru
tures �a un niveau de
on�an
e �elev�e.Abell 1835 : Il est domin�e par une galaxie elliptique g�eante. L'image HST r�ev�eleun nombre d'ar
s gravitationnels longs et min
es. Dans le 
adre du projet, des red-shifts ont �et�e obtenus pour 153 galaxies dans l'amas ([27℄), le redhift moyen �etantz=0.2505+0:0002�0:0006. La dispersion de vitesses est �=1549+125�55 km/s. La distribution desredshifts pr�esente une queue vers les grands redshifts, et le test de Dressler-She
tmanindique la pr�esen
e d'un groupe de galaxies distin
t au nord-ouest du 
entre de l'amas.Remarquons qu'Abell 1835 est l'amas le plus lumineux de l'�e
hantillon. R�e
emment,Oliver Czoske (Czoske, 2004 [26℄) a mesur�e des redshifts pour 630 membres de l'amas�a l'aide de VIMOS.Abell 2218 : C'est un amas bien 
onnu grâ
e �a l'impressionant syst�eme d'ar
set d'ar
lets que l'on observe en son 
entre. La distribution de masse dans 
et amasest bimodale, les deux 
entres de masse �etant s�epar�es de 1'.5. 50 redshifts y sontdisponibles, autour de z=0.171 , et la dispersion de vitesses est �=1370 km/s.Abell 2219 : Il 
ontient une galaxie 
D ainsi qu'une deuxi�eme galaxie brillante�a une distan
e de 1 ar
minute. On est sensible �a un 
ertain nombre d'ar
s gravi-tationnels, notamment un ar
 �etroit entre les deux galaxies dominantes. Des red-shifts pour 90 galaxies de l'amas sont disponibles ([27℄), ave
 un redshift moyenz=0.2244�0.0006. La dispersion de vitesses est �=1398+108�64 km/s. Le test de Dressler-She
tman indique la pr�esen
e de sous-stru
tures, notamment un groupe distin
t degalaxies au nord-ouest de la galaxie 
D.



140 CHAPITRE 7. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : R�ESULTATSAbell 2390 : Lui aussi est domin�e par une galaxie 
D et pr�esente plusieurs ar
s enson 
entre. 225 redshifts sont disponibles dans la litt�erature (Leborgne et al., 1991[68℄ en ont mesur�e 72), autour de z=0.23. La dispersion de vitesses est �=1686 km/s.En 1996, Abraham et al. [1℄ ont �etudi�e l'�evolution de la population gala
tique dansl'amas A2390. Ils trouvent que 
ette population est majoritairement 
onstitu�ee degalaxies elliptiques et S0 dans la r�egion 
entrale de l'amas (jusqu'�a 0.4 h�1 Mp
 du
entre de l'amas), et qu'elle �evolue vers une population de galaxies spirales dans lesr�egions plus p�eriph�eriques de l'amas (1 �a 3 h�1 Mp
).La Figure 7.1 montre une image de l'amas A1763, une 
arte de shear et unpro�l de shear pour 
et amas, d�eduits d'une analyse weak shear men�ee par S�ebastienBardeau ([5℄). A partir de 
e pro�l de shear, S�ebastien Bardeau est 
apable d'estimerles param�etres d'un mod�ele d�e
rivant l'amas de galaxies (les grandes lignes de lam�ethode sont expos�ees dans la se
tion 2.6). C'est 
e mod�ele que je vais utiliser pourd�e
rire la 
omposante de l'amas utilis�ee dans l'analyse galaxy-galaxy lensing (Se
tion5.2.5).Tab. 7.1 { Propri�et�es physiques de l'�e
hantillon. Les redshifts et les luminosit�es X viennent des
atalogues XBACs [32℄ et BCS [33℄. Les temp�eratures de la 
olonne 6 viennent des mêmes 
ata-logues et sont estim�es �a partir de la relation Lx/Tx (sauf A2218). Les temp�eratures de la 
olonne 7
orrespondent aux nouvelles mesures de temp�erature ASCA tir�e de Ota, 2001 [101℄.Amas RA De
 z LX TX;est TX;ASCA(J2000) (J2000) 1044 h�2 erg s�1 keV keVA 68 00h37m0685 +090924:003 0:2546 3:72 10:0 6:93+0:63�0:59A 209 01h31m5255 �133640:004 0:2060 3:44 9:6 |A 267 01h52m4197 +010025:008 0:2300 3:43 9:7 5:51+0:44�0:41A 383 02h48m0339 �033145:002 0:1871 2:01 7:5 |A 773 09h17m5631 +514320:008 0:2170 3:27 9:4 8:07+0:70�0:66A 963 10h17m0364 +390249:008 0:2060 2:61 8:6 6:83+0:51�0:51A 1689 13h11m3006 �012028:002 0:1840 5:18 10:8 9:31+0:45�0:38A 1763 13h35m2008 +410004:001 0:2279 3:73 10:0 8:11+0:66�0:63A 1835 14h01m0208 +025242:004 0:2528 9:63 14:8 7:42+0:61�0:43A 2218 16h35m5152 +661215:002 0:1710 2:33 6:7 7:63+0:58�0:49A 2219 16h40m1986 +464241:004 0:2281 5:10 11:4 9:22+0:74�0:59A 2390 21h53m3686 +174143:002 0:2329 5:36 11:6 9:21+1:37�1:04Une r�e
ente �etude (Smith et al., 2004 [119℄) �etudie une dizaine d'amas de galaxiesdont neufs sont pr�esents dans notre �e
hantillon. Cette �etude s'appuie sur des donn�eesHST sur lesquelles apparaissent de nombreux ar
s gravitationnels (une trentaine).En 
ombinant 
es informations ave
 des 
artes de shears provenant de l'analyse de



7.1. PR�ESENTATION 141l'orientation des objets d'arri�ere-plan, ils parviennent �a mod�eliser la distribution demasse dans le 
�ur des amas (R�500 kp
). Un aspe
t int�eressant de 
ette �etudeest l'utilisation de donn�ees 
ompl�ementaires en X du t�eles
ope Chandra : 
ela leurpermet de d�evelopper un 
rit�ere pour 
lassi�er les amas 
omme relax�es ou non, prin-
ipalement en analysant les distributions spatiales de masse d�eduites du lensing et en
omparant 
es informations ave
 les donn�ees X : un amas est 
onsid�er�e 
omme relax�elorsque la grande partie de sa masse est 
ontenue dans sa partie 
entrale (R�500 kp
),et que sa morphologie X est 
ir
ulaire, ou bien elliptique. Sur 
es 10 amas �etudi�es parSmith et al., (30�20)% de 
es amas forment un sous �e
hantillon d'amas relax�es, alorsque (70�20)% de 
es amas semblent non relax�es. Le tableau 7.2 r�esume quelquesr�esultats sur les amas du projet : l'�etat relax�e ou non relax�e, ainsi que la pr�esen
ed'images multiples, que 
elles-
i soit 
on�rm�ees spe
tros
opiquement (CO) ou seule-ment 
andidates (CA). En�n, on in
lut dans 
e tableau la masse totale estim�ee �apartir de l'analyse strong lensing, 
al
ul�ee dans un rayon de 500 kp
.Amas images multiples �etat Mtot (1014M�)A68 CO non relax�e 4.4�0.1A209 CA non relax�e 1.6�0.5A267 CA non relax�e 2.6�0.4A383 CO relax�e 3.6�0.1A773 CA non relax�e 5.1�1.2A963 CO relax�e 3.3�0.2A1689 CO non relax�e 5.6�0.1A1763 CA non relax�e 2.1�0.8A1835 CA relax�e 5.8�1.1A2218 CO non relax�e 5.6�0.1A2219 CA non relax�e 3.4�0.1A2390 - -Tab. 7.2 { Pr�esen
e d'images multiples au sein des amas du projet (CA pour 
andidate et COpour 
on�rm�ee spe
tros
opiquement), �etat dynamique de 
es amas, relax�es ou non, et masse totaled�eduite du strong lensing, 
al
ul�ee dans un rayon de 500kp
7.1.2 Le signalUne fois les 
atalogues d'objets mis en pla
e de la fa�
on expos�ee au Chapitre6, il reste �a leur appliquer la m�ethode de maximum de vraisemblan
e pr�esent�ee auChapitre 5 a�n de mesurer le signal galaxy-galaxy lensing. On utilisera les pro�lsPIEMD, NFW et PL pour ajuster les donn�ees, en se pla�
ant respe
tivement dans lesplans (�0; r
ut), (�s; rs) et (�0; �), puis on se pla
era dans le plan (Maper; Raper). Parsimpli
it�e, on se limitera souvent aux r�esultats obtenus �a l'aide du pro�l PIEMD.Dans le plan (�0; r
ut), on trouve un signal statistiquement valable (
'est �a dire> 1�) pour 5 amas sur les 11 amas dont on dispose, il s'agit des amas A2218, A383,A2390, A1763 et A1835. L'amas A1689 pr�esente une d�ete
tion mais pas assez fortestatistiquement (
'est �a dire < 1�). Pour 
et amas, on sera 
apable uniquement de



142 CHAPITRE 7. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : R�ESULTATSposer une borne sup�erieure sur la masse 
al
ul�ee dans une ouverture. Les amas A68,A209, A963, A267 et A2219 quand �a eux ne pr�esentent pas de signal : la fon
tion devraisemblan
e ne pr�esente pas de maximum.La meilleure d�ete
tion est 
elle obtenue pour l'amas A1763, et on 
ommen-
era don
 par pr�esenter les r�esultats obtenus sur A1763, dans les plans (�0; r
ut)et (Maper; Raper) ave
 un pro�l PIEMD, puis dans les plans (�s; rs) et (�0; �) munisdes pro�ls NFW et PL. On 
onsid�erera aussi pour 
et amas des sous-
atalogues 
or-respondant �a des parties de l'image de densit�es moyennes di��erentes a�n de voir si lesdonn�ees nous permettent d'�etudier l'in
uen
e de l'environnement lo
al sur le signalgalaxy-galaxy lensing et par 
ons�equent sur les propri�et�es des galaxies.Ensuite, on s'int�eressera aux d�ete
tions obtenues sur les autres amas, ave
 lepro�l PIEMD, �a la fois dans les plans (�0; r
ut) et (Maper; Raper), puis �a l'aide despro�ls NFW et PL. On r�esumera l'ensemble des r�esultats dans un tableau. En�n, onregroupera les r�esultats provenant des 5 amas pour lesquels on dispose d'un signalsigni�
atif. Finalement, on 
omparera nos r�esultats ave
 d'autres �etudes de galaxiesd'amas, et on les dis
utera.Les r�esultats 
on
ernent une galaxie typique, de luminosit�e L�. Une galaxie deluminosit�e L est reli�ee �a la luminosit�e L� par les relations d'�e
helles pr�esent�ees �ala se
tion 5.2.2. Dans 
haque Figure pr�esentant des 
ontours de vraisemblan
e, ilsrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�.La magnitude * absolue est estim�ee �a -20.6 (Loveday, 2003 [74℄) dans l'Universlo
al (z = 0). Pour une galaxie elliptique situ�ee �a z = 0:2, 
ette magnitude absolue
orrepond �a une magnitude apparente �egale �a 19.6 (dans la bande R). Cette valeur
orrespondra �a la magnitude * par rapport �a laquelle on mettra �a l'�e
helle les r�esultats.Pour les rapports M/L, on utilise la masse totale du halo 
al
ul�ee ave
 un pro�lPIEMD, et la luminosit�e est �evalu�ee dans la bande R.7.1.3 TestsPour s'assurer de la validit�e du signal que l'on attribue au galaxy-galaxy lensing,on a transform�e les 
atalogues de di��erentes fa�
ons, 
ha
une menant �a une situationnon physique (voir se
tion 3.1.2), 
'est �a dire o�u le 
atalogue n'est plus sens�e 
ontenirde signal galaxy-galaxy lensing. Les di��erents tests ont �et�e men�es :{ donner des orientations al�eatoires aux galaxies d'arri�ere-plan{ donner des positions al�eatoires aux galaxies d'arri�ere-plan{ donner des positions al�eatoires aux galaxies d'avant-planPour 
ha
une des situations d�e
rites 
i-dessus, la fon
tion de vraisemblan
e nepr�esente pas de maximum.7.2 Etude de A1763Le 
atalogue 
omplet 
ontient 9858 galaxies, 2212 d'avant-plan et 7646 galaxiesd'arri�ere-plan. La Figure 7.1 illustre la pro
�edure de weak lensing permettant d'�etudierl'amas de galaxies. On y voit l'image 
ompl�ete provenant de la 
am�era CFH12k, unzoom de 
ette image dans la partie 
entrale (5�5 ar
min2 autour du 
entre de l'amas).On in
lut aussi dans 
ette illustration une 
arte de shear, dans laquelle 
haque baton-



7.2. ETUDE DE A1763 143net est une estimation du 
isaillement lo
al ; il 
orrespond �a la moyenne des ellipti
it�esdes galaxies d'arri�ere-plan dans une petite r�egion du 
iel (80�80 ar
se
2, soit environ20 �a 30 galaxies par bô�te) ; l'�etoile 
orrespond au 
entre visuel de l'amas, le premier
er
le a un rayon de 200" (limite du r�egime de strong lensing), le deuxi�eme et letroisi�eme 
er
le sont dot�es d'un rayon �egal �a 700" et 1200". Finalement, on pr�esentele pro�l de shear 
orrespondant. A partir de 
e pro�l de shear, S�ebastien Bardeauest 
apable d'estimer les param�etres d'un mod�ele d�e
rivant l'amas de galaxies (voirSe
tion 2.6). C'est 
e mod�ele que je vais utiliser pour d�e
rire la 
omposante de l'amasutilis�ee dans l'analyse galaxy-galaxy lensing (voir Se
tion 5.2.5). Ces Figures ont �et�er�ealis�ees par S�ebastien Bardeau et 
on
ernent l'amas A1763. Les mêmes Figures pour
ha
un des amas �etudi�es sont disponibles dans la th�ese de S�ebastien Bardeau ([5℄).
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Fig. 7.1 { Haut �a gau
he : image du 
li
h�e de A1763, dans la bande R : le Nord est en haut,l'Est �a droite. Les 
ontours repr�esentent la re
onstru
tion de masse d�eduite du logi
iel LensEnt2(Marshall et al., 2003 [77℄). Haut �a droite : zoom de 
ette image dans la partie 
entrale de l'amas(5�5 ar
min2 autour du 
entre de l'amas). Bas �a gau
he : 
arte de shear 
orrespondant au 
li
h�e
omplet : 
haque batonnet 
orrespond �a la moyenne des ellipti
it�es des galaxies d'arri�ere-plan dansune petite r�egion du 
iel. Les 
er
les ont un rayon �egaux �a 200", 700" et 1200". Bas �a droite : pro�lde shear 
orrespondant : en gris, d�eformations radiales, en noir, d�eformations tangentielles (voirSe
tion 2.6).



144 CHAPITRE 7. APPLICATION �A UN �ECHANTILLON D'AMAS : R�ESULTATS7.2.1 Dans le plan (�0; r
ut)La Figure 7.2 pr�esente la d�ete
tion obtenue pour le 
atalogue entier 
orrespon-dant au 
hamp de A1763 dans le plan (�0; r
ut) pour un pro�l PIEMD (gau
he).Le graphe de droite 
orrespond au 
as o�u l'on n'in
lut pas la 
omposante de l'amasdans l'analyse. Les lignes en pointill�es 
orrespondent aux iso
ontours de masse 
al-
ul�ee dans une ouverture de 100 kp
. La 
omposante de l'amas est la suivante : pro�lPIEMD, �0=1000 km/s, r
ut=1000 kp
 et r
ore=70 kp
. Elle provient de l'analyseweak shear men�ee par S�ebastien Bardeau sur le 
li
h�e de A1763. La dispersion devitesses d�eduite quand on omet la 
omposante de l'amas est l�eg�erement plus grande
omme on pouvait s'y attendre : en raison de l'absen
e de la 
omposante de l'amas,l'analyse va porter plus de masse dans les galaxies. La di��eren
e en �0 (environ 20km/s) se traduit par une di��eren
e de masse projet�ee dans une ouverture de 100kp
 �egale �a 5 1010M� pour un halo gala
tique. Dans la suite, les r�esultats pr�esent�estiennent 
ompte de la pr�esen
e de la 
omposante de l'amas.

Fig. 7.2 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�0, r
ut), mod�elePIEMD, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes, pour le 
hamp de A1763. Les 
ontoursrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3� et les lignes en pointill�es 
orrespondent aux iso
ontours demasse 
al
ul�ee dans une ouverture de 100 kp
. Gau
he : l'amas est d�e
rit par une grosse lentille(voir texte). Droite : on omet la pr�esen
e de la 
omposante de l'amas dans l'analyse
7.2.2 Dans le plan (Maper; Raper)La Figure 7.3 pr�esente la d�ete
tion obtenue pour le 
atalogue entier 
orrespondantau 
hamp de A1763, dans le plan (Maper; Raper), en utilisant un pro�l PIEMD. Ontrouve une masse de l'ordre 0.3 1012 M� pour une galaxie dot�ee d'une luminosit�eL�. Ce
i se traduit par un rapport masse sur luminosit�e �egal �a 19+16�6 (3�), en unit�essolaires.
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Fig. 7.3 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (Maper; Raper),mod�ele PIEMD, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes, pour le 
hamp de A1763. Les 
ontoursrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�7.2.3 Pro�l NFWLa Figure 7.4 pr�esente la d�ete
tion dans le plan (�s; rs), pour un pro�l NFW.L'examen de 
ette Figure montre que les 
ontraintes obtenues sur la dispersion devitesses sont tr�es larges ; 
ette d�ete
tion permet uniquement de mettre une bornesup�erieure �a l'extension du halo de mati�ere noire param�etris�e par un pro�l NFW :on a rs � 2.5 kp
 (
ontrainte �a 3�).En terme de 
on
entration 
, la d�ete
tion donne 
 ' 24 : la �gure 7.6 donner200 ' 20" ' 60 kp
 pour un redshift de 0.2.Comparons les pro�ls de shears r�eduits (n'oublions pas qu'il s'agit du signal au-quel on est sensible) pour trois mod�eles ajustant 
orre
tement les d�eformations : onremarque qu'entre 5" et 100" (domaine o�u on est sensible, voir Figure 5.10), les troispro�ls de shears r�eduits sont 
omparables ; il n'est don
 pas surprenant que l'on neparvienne pas �a distinguer entre 
es pro�ls et par 
ons�equent que les 
ontours devraisemblan
e pr�esentent une telle d�eg�en�eres
en
e.7.2.4 Pro�l PLLa Figure 7.5 pr�esente la d�ete
tion dans le plan (�0; �), pour un pro�l PL. Ona vu au Chapitre 5 que 
e mod�ele ne nous permettait pas de porter de 
ontraintessur la dispersion de vitesses telle qu'elle est d�e�nie pour le pro�l PL, et qu'il nefaut pas avoir 
on�an
e dans la dispersion de vitesses ajust�ee par 
e pro�l (i
i del'ordre de quelques milliers de km/s). Cette d�ete
tion permet uniquement de mettreune borne sup�erieure sur l'exposant de la distribution de masse param�etris�ee par unpro�l PL : on a � � 0.1 (
ontrainte �a 3�). Rappelons que le 
as �=0 
orrespondau 
as sph�ere isotherme ave
 rayon de 
�ur, et que � >0 d�e�nit des densit�es demati�ere plus piqu�ees que le 
as isotherme. Une fois en
ore, on peut remarquer que lad�eg�en�eres
en
e dans les param�etres est plus importante dans le 
as de l'ajustement �a
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Fig. 7.4 { Gau
he : r�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�s, rs),mod�ele NFW, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes, pour le 
hamp de A1763. Les 
ontoursrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�. Droite : 
omparaison des pro�ls de shears r�eduits pour troismod�eles NFW qui ajustent 
orre
tement les d�eformationsl'aide d'un pro�l PIEMD. Les pro�ls de shears r�eduits 
orrespondant �a deux mod�elesajustant 
orre
tement les d�eformations sont 
omparables.

Fig. 7.5 { Gau
he : r�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�0, �),mod�ele PL, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes, pour le 
hamp de A1763. Les 
ontoursrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�. Rappelons qu'il ne faut pas avoir 
on�an
e dans les
ontraintes port�ees sur �0. Droite : 
omparaison des pro�ls de shears r�eduits pour deux mod�eles PLajustant les d�eformations 
orre
tement7.2.5 Coh�eren
e des di��erentes d�ete
tionsComparons les pro�ls de shears r�eduits 
orrespondant aux d�ete
tions obtenuesave
 
ha
un des trois pro�ls, il s'agit de : �0=200km/s, r
ut=10 kp
 pour le pro�lPIEMD, �s=350km/s, rs=0.2 kp
 pour le pro�l NFW, et �0=2000km/s, �=0.1 pourle pro�l PL. La Figure 7.6 montre qu'ils sont 
omparables : 
e
i indique que l'on ne
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ontraindre le pro�l des halos de mati�ere noire des galaxies, 
'est �adire si 
elui-
i est plus pro
he d'un pro�l NFW que d'un pro�l PL ou PIEMD : il ya une d�eg�en�eres
en
e quand au type de pro�l. Ce
i dit, on peut remarquer que lesparam�etres PIEMD sont mieux 
ontraints que les param�etres des autres pro�ls.

Fig. 7.6 { Comparaison des pro�ls de shears (gau
he) et de densit�e (droite) 
orrespondant auxdi��erents mod�eles ajustant au mieux les d�eformations
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Fig. 7.7 { In
uen
e de l'environnement lo
al sur les r�esultats. Le 
ontour en ligne solide 
orrespondau 
atalogue OUT, et le 
ontour en pointill�e 
orrespond au 
atalogue IN.7.3 A1763 : In
uen
e de l'environnement lo
alLes 
li
h�es de la 
am�era CFH12k sont tr�es larges (Chapitre 6). Par 
ons�equent,on peut 
ouper l'image en sous-images et obtenir des sous-
atalogues. L'id�ee sousja
ente �a 
es d�e
oupages est d'�etudier des r�egions de densit�es di��erentes.7.3.1 IN & OUTOn a d�e
oup�e l'image en deux : une partie (IN ) 
orrespondant �a un 
er
le de2Mp
 (' 600 ar
se
ondes) 
entr�e sur le 
entre de l'amas, qui 
orrespond �a la partie
entrale de l'amas, et une partie (OUT ) 
orrespondant au 
ompl�ementaire de lapremi�ere partie, et qui 
orrespond �a des r�egions de densit�e de mati�ere plus faible. Lapartie OUT regroupe les r�egions 
omprises entre 2 Mp
 et environ 4 Mp
 du 
entre del'amas. La d�ete
tion dans le 
atalogue IN est meilleure que 
elle du 
atalogue OUT :les 
ontours �a 3� se ferment dans le IN alors que seul un 
ontour �a 1� est trouv�edans la partie OUT. Pourtant, le 
atalogue IN 
ontient moins d'objets que l'autre :Le 
atalogue IN 
omporte 3453 galaxies, 794 lentilles et 2659 galaxies d'arri�ere-plan ;le 
atalogue OUT 
omporte 6406 galaxies, 1484 galaxies d'avant-plan et 4922 objetsd'arri�ere-plan. La Figure 7.7 montre les r�esultats : les galaxies du 
atalogue OUTsont trouv�ees moins massives que les galaxies du 
atalogue IN.7.3.2 Par tran
he en distan
e projet�eeD�e
oupons le 
atalogue 
omplet par tran
he en distan
e projet�ee au 
entre del'amas (R). Cela donne 5 
atalogues 
orrespondant aux domaines en R suivants : [0-500"℄, [200",700"℄, [400",900"℄, [600",1100"℄, [800",1300"℄. La Figure 7.8 montre lesr�esultats. Notons que 
es 5 
atalogues 
ontiennent environ le même nombre d'objets,
'est �a dire autour de 2000.
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Fig. 7.8 { In
uen
e de l'environnement lo
al sur les r�esultats. Catalogues 
oup�es par tran
hes endistan
e projet�ee au 
entre de l'amas, R, en ar
se
ondes. La taille moyenne du dernier intervalle estde l'ordre de 4 Mp
. De gau
he �a droite : (0-500), (200-700),(400-900),(600-1100),(800-1300)
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lusionsLa tendan
e �a ajuster une dispersion de vitesses plus �elev�ee dans la partie 
entraledu 
li
h�e est peu signi�
ative statistiquement et elle est bas�ee sur les r�esultats portantsur un amas seulement. Les d�e
oupages e�e
tu�es ne permettent pas de tirer des
on
lusions s�erieuses quand �a l'in
uen
e de l'environnement lo
al sur les propri�et�esdes galaxies : les galaxies semblent dot�ees de halos 
omparables, quelle que soit leurdistan
e projet�ee au 
entre de l'amas, 
omprise entre 0 et 4 Mp
. On verra �a la se
tion7.5 que l'on retrouve le même genre de 
on
lusion lorsque l'on regroupe les r�esultatsobtenus sur les 5 amas.Des 
ontraintes plus fortes pourraient être obtenues en regroupant davantage destatistique a�n de pouvoir soit 
on�rmer 
ette tendan
e de fa�
on plus signi�
ative,soit la r�efuter. Plusieurs solution sont envisageables : �a partir du sol, on a besoin d'ungrand 
hamp pour obtenir suÆsamment de statistique, et une bonne qualit�e d'image.Depuis l'espa
e, on pourrait regrouper des poses plus profondes et de meilleure qua-lit�e. Des observations grand 
hamp sont envisageables en faisant des mosa��ques, oubien en utilisant une 
am�era grand 
hamp depuis l'espa
e, 
omme le futur SNAP.
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tionsNous allons pr�esenter les d�ete
tions obtenues pour les autres amas amenant �aun signal statistiquement �able (> 1�) ; tout d'abord ave
 le pro�l PIEMD dans lesplan (�0; r
ut) et (Maper; Raper), puis ave
 les pro�ls NFW et PL. Les Figures 7.9,7.10, 7.11 et 7.12 montrent les r�esultats obtenus. L'ensemble de 
es r�esultats serontr�esum�es dans le tableau 7.4.1. Nous pr�esenterons ensuite la d�ete
tion marginale surl'amas A1689 obtenue �a l'aide d'un pro�l PIEMD, et la borne sup�erieure que l'onpeut mettre sur la masse d'ouverture.7.4.1 D�ete
tions signi�
atives (> 1�)

Fig. 7.9 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�0, r
ut), mod�elePIEMD, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes : A2218, A383, A2390, A1835. Les 
ontoursrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�
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Fig. 7.10 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (Maper , Raper) ,mod�ele PIEMD, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes : A2218, A383, A2390, A1835. Les
ontours repr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�7.4.2 Dis
ussionLes Figures 7.9, 7.10 et 7.11 pr�esentent des d�ete
tions qui sont 
omparables ave

elles obtenues sur l'amas A1763, bien qu'elles soient moins signi�
atives statisti-quement. On pouvait s'attendre �a un tel r�esultat 
ar nous �etudions des galaxiesappartenant �a des amas de galaxies pr�esentant des 
ara
t�eristiques pro
hes.Con
ernant les d�ete
tion obtenues ave
 le pro�l PL, on peut être surpris par lesdispersion de vitesses ajust�ees, de l'ordre de quelques milliers de km/s. Rappelons-nous des r�esultats des simulations qui nous disent de ne pas avoir 
on�an
e en ladispersion de vitesses telle qu'elle est d�e�nie dans le 
as du pro�l PL. Le pro�l PLpermet uniquement de 
ontraindre le param�etre �, reli�e �a la pente de la distributionde masse.
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Fig. 7.11 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�s; rs) sur 
haque
atalogue, mod�ele NFW, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes : A2218, A383, A2390, A1835.Les 
ontours repr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�7.4.3 D�ete
tion marginale (< 1�) sur A1689La Figure 7.13 montre le r�esultat.
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Fig. 7.12 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�0; �) sur 
haque
atalogue, mod�ele PL, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes : A2218, A383, A2390, A1835.Les 
ontours repr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�Amas ��0 , km/s (PIEMD) r�
ut, kp
(PIEMD) r�s , kp
(NFW) �� (PL) (M/L)�A1763 200+75�125 (3�) �25 (3�) �2.5 (3�) �0.1 (3�) 19+16�6 (3�)A1835 240 +100�150 (2�) �32 (2�) �5 (2�) �0.2 (3�) 20+18�6 (3�)A2218 200+65�100 (1�) � 18 (1�) �1 (1�) �0.15 (2�) 13+10�12 (2�)A383 175 +75�140 (2�) � 50 (2�) � 2.2 (2�) �0.15 (3�) 20+13�10 (3�)A2390 180+70�100 (1�) � 36 (1�) � 7 (1�) �0.15 (1�) 10+21�4 (1�)Tab. 7.3 { R�esum�e des d�ete
tions et 
ontraintes asso
i�ees, portant sur une galaxie de luminosit�eL� : dispersion de vitesses d�eriv�ee d'un pro�l PIEMD exprim�ee en km/s ; bornes sup�erieures surl'extension du halo de mati�ere noire exprim�ee en kp
, pour des pro�ls PIEMD et NFW ; bornesup�erieure sur l'exposant de la distribution de masse (pro�l PL) ; et rapport masse sur luminosit�e,exprim�e en unit�es solaires. La masse 
orrespond �a la masse totale d�eriv�ee d'un pro�l PIEMD, et laluminosit�e est �evalu�ee dans la bande R
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Fig. 7.13 { R�esultats de l'analyse de maximum de vraisemblan
e dans le plan (�0, r
ut),mod�ele PIEMD, Rmax de l'ordre d'une 
entaine d'ar
se
ondes : A1689. Les lignes en traits pleinsrepr�esentent des 
ontraintes �a 1,2 et 3�. Les lignes en pointill�es d�e�nissent les mod�eles pour lesquelsla masse 
al
ul�ee dans 100 kp
 est 
onstante, �egale �a la valeur indiqu�ee sur le graphe. On voit que
ette d�ete
tion permet uniquement de porter une borne sup�erieure sur la masse 
al
ul�ee dans uneouverture de 100 kp
, �egale �a environ 0.7 1012 M�.
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 de 5 amas pour lesquels un signal statistiquement valableest observ�e (> 1�). Ces 5 amas ont des 
ara
t�eristiques physiques assez pro
hes (voirtableau 7.1). C'est d'ailleurs l�a un des avantages de notre �e
hantillon : regrouper desamas de galaxies homog�enes. On peut don
 
onsid�erer que d'une image �a l'autre, lesgalaxies lentilles sont 
omparables et qu'il est li
ite d'a

umuler les r�esultats obtenussur les 5 amas a�n d'obtenir davantage de statistique. D'ailleurs, les Figures 7.2 et7.9 montrent que les d�ete
tions obtenues sur 
haque amas sont 
omparables.Soit Li (�0, r
ut) la fon
tion de vraisemblan
e 
orrespondant �a un amas i, et utilisontle pro�l PIEMD. On va d�e�nir une fon
tion de vraisemblan
e L00 en multipliant les
ontributions 
orrespondant �a 
haque amas :L00(�0; r
ut) = i=5Yi=1 Li(�0; r
ut) (7.1)La Figure 7.14 montre les r�esultats obtenus en 
onsid�erant les 5 
atalogues 
om-plets 
orrespondant aux 
li
h�es entiers, puis les r�esultats obtenus en 
onsid�erant les5 
atalogues IN et les 5 
atalogues OUT (le d�e
oupage est le même que 
elui d�e�nien 7.3.1).Consid�erant la d�ete
tion 
orrespondant aux 
atalogues 
omplets, on voit que l'on re-trouve une d�ete
tion 
ompatible ave
 les d�ete
tions individuelles obtenues sur 
haqueamas. Les 
ontraintes sont plus fortes que pour un amas seul, en raison de la statis-tique qui se trouve augment�ee. L'examen des graphiques 
orrespondant aux r�egionsIN et OUT montre �a nouveau une tendan
e 
omparable �a 
elle trouv�ee pour A1763,mais 
ette tendan
e a un poids statistique plus important : les des
riptions des halossont 
ompatibles entre elles, quelle que soit la r�egion 
onsid�er�ee. Autrement dit, nousne voyons pas de di��eren
e entre les halos de galaxies pr�esents dans la partie 
entralede l'amas et les halos de galaxies pr�esents dans la partie p�eriph�erique de l'amas.
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Fig. 7.14 { L00(�0; r
ut) obtenus en regroupant les 
ontraintes d�eduites sur l'ensemble des amaspour lesquels on a une d�ete
tion signi�
ative. De haut en bas et de gau
he �a droite : pour les
atalogues 
omplets, pour les 
atalogues IN, et pour les 
atalogues OUT. Les 
ontours repr�esententdes 
ontraintes �a 1,2 et 3�
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ussion7.6.1 Rayons de 
oupure et pente de la distribution de mati�ereLes r�esultats pr�esent�es mettent en �eviden
e un 
omportement 
lair et en a

ordave
 les r�esultats disponibles dans la litt�erature et obtenus ave
 des te
hniques simi-laires (Se
tion 3.2) : les galaxies d'amas sont tronqu�ees par rapport �a des galaxiesde 
hamp de luminosit�e �equivalente, en a

ord ave
 les r�esultats des simulationsnum�eriques [46℄ : en se rassemblant en amas, les galaxies interagissent fortementet par des for
es de mar�ees 
olossales, elles perdent des mor
eaux de leur halo demati�ere noire, nourrissant 
elui de l'amas. En e�et, les r�esultats portant sur les 
inqamas mettent une limite sup�erieure sur le rayon de 
oupure assez faible, inf�erieure �a20 kp
 (
ontrainte �a 3�, Figure 7.14). Les dispersions de vitesses ajust�ees quant �a ellessont 
omprises entre 175 km/s et 240 km/s (tableau 7.4.1), 
'est �a dire des valeursraisonnables de dispersion de vitesses et 
omparables �a des estimations obtenues �al'aide de m�ethodes plus traditionnelles (Chapitre 1).Cette 
omparaison des rayons de 
oupures entre les galaxies de 
hamp et lesgalaxies d'amas a �et�e faite �a l'aide du pro�l PIEMD : mes r�esultats imposent desrayons de 
oupure inf�erieurs �a une vingtaine de kp
 pour les galaxies d'amas, alorsque dans le 
hamp, seul Hoekstra ([52℄, [53℄) a r�eussi �a poser une limite sup�erieuresur l'extension des halos, 
ette limite �etant de l'ordre de quelques 
entaines de kp
,et les autres �etudes de galaxies de 
hamp ne trouvent pas de limite �a 
ette extension.Une telle 
omparaison est aussi rendue possible en utilisant le pro�l NFW. Dansleur �etude, Hoekstra et al., 2003 [53℄ utilisent aussi un pro�l NFW pour ajuster lesd�eformations dues �a des galaxies de 
hamps et trouvent une masse M200 = (8:8 �0:7)1011h�1M�, et un rayon 
ara
t�eristique rs = 16:7+3:7�3:0h�1kp
, 
e qui donne, utili-sant H0=65 km/s/Mp
, une borne sup�erieure sur l'extension d'un halo : rs � 30kp
pour une galaxie de luminosit�e L*. Si l'on 
ompare 
e r�esultat �a 
eux de mon �etudepour lesquels rs � 7kp
, on retrouve la même 
on
lusion : les galaxies d'amas sontdot�ees d'un rayon 
ara
t�eristique plus petit que les galaxies de 
hamp. L'�etude deHoekstra et al. montre elle aussi la di��eren
e entre rayon 
ara
t�eristique 
hez unpro�l NFW et un pro�l PIEMD ou TIS : ils trouvent pour 
es galaxies de 
hampr
ut = 185+30�28kp
, soit des valeurs plus importantes que pour l'ajustement NFW :pour un pro�l de masse donn�e, le rayon 
ara
t�eristique NFW et bien plus petit quele rayon 
ara
t�eristique PIEMD ou TIS (voir aussi le travail de simulation pr�esent�e�a la se
tion 5.5.3 qui am�ene �a la même 
on
lusion).Les 
ontraintes apport�ees sur l'exposant de la distribution de masse renduespossibles grâ
e au pro�l PL montrent que les pro�ls des galaxies sont 
ompatiblesave
 un pro�l de sph�ere isotherme, 
orrespondant au 
as PL o�u �=0, mais 
esr�esultats montrent aussi qu'un pro�l plus pentu est envisageable : on trouve unelimite sup�erieure sur � pour l'ensemble des galaxies d'amas �egale �a 0.2.7.6.2 Comparaisons ave
 d'autres �etudesComparons les r�esultats obtenus �a l'aide du pro�l PIEMD dans le plan (�0; r
ut)ave
 les r�esultats de Natarajan et al. [96℄ qui �etudient des amas �a z'0.2, en parti
ulierles amas A2218 et A2390, et qui utilisent le même pro�l de masse dans leur analyse.



7.6. DISCUSSION 159La Figure 7.15 montre les r�esultats : en gris sont repr�esent�es mes r�esultats, et en noirles r�esultats de Natarajan et al. Malgr�e les di��eren
es de donn�ees (Chapitre 3), ontrouve des r�esultats en tr�es bon a

ord. Con
ernant la masse totale des halos, si l'ordrede grandeur est bien retrouv�e, mes r�esultats donnent une estimation des masses deshalos plus petite. Si Natarajan et al. trouvent, pour A2218, une masse de 1.4 1012M�,j'estime 
elle-
i �a environ 0.2 1012M�. En 
e qui 
on
erne A2390, Natarajan et al.trouvent une masse de l'ordre de 0.6 1012M� alors que je l'estime aussi �a environ 0.21012M�. N'oublions pas que les �etudes de Natarajan et al. se font dans les partiestr�es 
entrales des amas, �a partir de donn�ees HST, alors que nous travaillons sur degrandes �e
helles, en utilisant des donn�ees CFH12k. Par exemple, l'�etude de Natarajanet al. sur A2218 ([95℄) 
on
erne 40 galaxies brillantes, 75% d'entre elles se trouvant �al'int�erieur du rayon de 
�ur de l'amas (75kp
), les autres au maximum �a 300 kp
 du
entre de l'amas. Or, on observe une s�egr�egation en masse dans les r�egions 
entralesd'amas de galaxies : les ren
ontres entre deux objets y sont importantes, 
e qui apour 
ons�equen
e les fusions et le \
annibalisme" des galaxies. Ce
i peut expliquerles di��eren
es de masse 
onstat�ees. Remarquons que je ne suis pas en mesure de fairela même �etude que Natarajan et al. �a partir de mes donn�ees, même si elles 
on
ernentles mêmes amas : je n'utilise pas de 
ontraintes provenant d'images multiples dansmon analyse, et par 
ons�equent pour arriver �a un signal, j'ai besoin de davantage destatistiques que Natarajan et al. Le nombre d'objets invoqu�es dans l'analyse seraittrop faible pour pouvoir esp�erer d�ete
ter un signal galaxy-galaxy lensing.

Fig. 7.15 { Comparaison de nos r�esultats (en gris) ave
 
eux de Natarajan et al. portant sur lesamas A2218 et A2390 (en noir)Continuons la 
omparaison de nos r�esultats ave
 
eux de Natarajan et al., 
ettefois-
i en in
luant les autres galaxies d'amas �etudi�ees par Natarajan et al. qui sont�a des redshifts z >0.2. Il s'agit des amas AC114 �a z=0.31, Cl2244-02 (z=0.33),Cl0024+16 (z=0.39) et Cl0054-27 (z=0.58). Cette fois-
i en
ore, l'analyse de maxi-mum de vraisemblan
e in
lut les ph�enom�enes de strong lensing pr�esents sur les 
li
h�esHST, 
omme la pr�esen
e d'ar
s gravitationnels, ou bien d'images multiples. La Figure7.16 illustre 
ette 
omparaison. On peut raisonnablement 
onsid�erer que l'a

ord est
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es dans la m�ethode utilis�ee aussi bien que dans le typed'images analys�ees.

Fig. 7.16 { Comparaison de nos r�esultats (en gris) ave
 
eux de Natarajan et al. (en noir)portant sur les amas A2218 et A2390, AC114, Cl2244-02 (z=0.33), Cl0024+16 (z=0.39) et Cl0054-27(z=0.58)Int�eressons-nous d�esormais aux r�esultats de Geiger & S
hneider [44℄ portant surl'amas Cl0939+4713 �a z=0.41. Cette �etude elle aussi repose sur une image HSTprofonde, mais les auteurs n'in
luent pas de ph�enom�ene de strong lensing dans leuranalyse. Cette parti
ularit�e rend 
ette �etude la plus pro
he de la mienne d'un pointde vue de la m�ethodologie. Il est don
 int�eressant de 
omparer nos r�esultats �a 
eux deGeiger & S
hneider. La Figure 7.17 illustre 
ette 
omparaison. On peut tout d'abordremarquer que les 
ontraintes (�a 1�) port�ees par Geiger & S
hneider sont bien moinsfortes que 
elles port�ees par Natarajan et al. qui utilisent des images 
omparables. Ce
omportement vient en partie du fait que Geiger & S
hneider n'in
luent pas d'imagesmultiples dans leur analyse. On peut 
onstater sur 
e graphique que l'a

ord surl'ajustement du rayon de 
oupure est tr�es bon. Cet ajustement 
ontinue �a mettreen �eviden
e des galaxies d'amas tronqu�ees par rapport aux galaxies de 
hamp deluminosit�e �equivalente. L'a

ord sur l'ajustement de la dispersion de vitesses est moinsbon mais reste raisonnable, Geiger & S
hneider ajustant une dispersion de vitesses (etpar 
ons�equent une masse, le rayon de 
oupure �etant du même ordre), plus importanteque nous : ils trouvent une masse totale pour les halos de galaxies 
omprise entre 1.5 et7.5 1011M�. Cette di��eren
e peut une fois de plus s'interpr�eter par le fait que Geiger& S
hneider �etudient des galaxies pr�esentes dans les parties 
entrales de l'amas, o�ules ph�enom�enes de s�egr�egation de masse peuvent intervenir.7.6.3 In
uen
e de l'environnement lo
alLa 
omparaison des 
atalogues IN et OUT ne fait pas apparâ�tre de di��eren
es
laires entre les halos peuplant la r�egion IN et les halos peuplant la r�egion OUT, que
e soit dans le 
as d'un seul amas (A1763), ou en regroupant les r�esultats provenant
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Fig. 7.17 { Comparaison de nos r�esultats (gris) ave
 
eux de Geiger & S
hneider [44℄ portant surl'amas Cl0939+4713 �a z=0.41 (gras)des 5 amas. Commen�
ons par remarquer que la fronti�ere d'un amas de galaxies estdiÆ
ile �a d�e�nir. Une question que l'on peut se poser dans notre 
as est la suivante :les images grand 
hamp CFH12k 
ontiennent-elles l'amas tout entier, ainsi qu'unepartie du 
hamp, ou bien ne 
ontiennent-elles que l'amas en tant que tel ? Ces donn�eespermettent de sonder des zones allant jusqu'�a environ 5Mp
 du 
entre de l'amas. Or,Bah
all [4℄ estime le rayon d'un amas de galaxies ri
he �a environ 5Mp
. Pour 
e faire,elle pro
�ede �a un 
omptage des galaxies et 
her
he jusqu'o�u 
e 
omptage ne pr�esenteplus d'ex
�es par rapport �a une situation de 
hamp. D'autre part, Ghigna et al. [46℄�etudient num�eriquement les propri�et�es des halos de galaxies �evoluant dans un amasdont le rayon de viriel est de l'ordre de 2Mp
, et trouvent un ex
�es de halos de galaxies(par rapport �a une situation de 
hamp) jusqu'�a une distan
e du 
entre de l'amas �egale�a 4.2 Mp
. Bref, on peut 
onsid�erer que les r�egions IN et OUT appartiennent toutesdeux �a l'amas de galaxies : la r�egion IN 
orrespond �a la r�egion virialis�ee, et la r�egionOUT 
orrespond �a la r�egion p�eriph�erique de l'amas. Reste �a savoir si les galaxiesp�eriph�eriques sont en train de tomber dans l'amas pour la premi�ere fois ou si elleont d�ej�a 
hut�e au fond du potentiel de l'amas avant d'en resortir. Si 
'est le 
as, 
esgalaxies auront subit des for
es de mar�ees pouvant expliquer la tron
ature observ�ee.Mamon et al. [80℄, en 
ombinant des 
al
uls analytiques et des r�esultats de simula-tions �a N 
orps, estiment le rayon de rebond ; 
'est-�a-dire le rayon auquel une parti
ulequi 
hute au fond de l'amas peut rebondir. Ils trouvent que 
e rayon est inf�erieur �a2.5�Rviriel. Appliquant leur r�esultats �a l'amas de Virgo pour lequel Rviriel=1.65 Mp
,ils d�eduisent que les galaxies �etant pass�ees pro
hes du 
entre de l'amas dans une�epoque ult�erieure ne peuvent pas se trouver au-del�a de 4.1 Mp
 du 
entre de l'amas.Le rayon de viriel de notre �e
hantillon d'amas de galaxies ri
hes est de l'ordrede 2 Mp
 ([5℄), on en d�eduit que les galaxies sont li�ees gravitationnelement �a l'amasjusqu'�a une distan
e au 
entre de l'amas pouvant s'�etendre au del�a de 4 Mp
 ; au-del�a,on est en pr�esen
e de galaxies qui tombent pour la premi�ere fois dans l'amas.On peut don
 
onsid�erer que la plupart des galaxies lentilles se trouvant dans le
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atalogue OUT sont des galaxies ayant exp�eriment�e le potentiel de l'amas de galaxies.On peut alors �evaluer le temps de travers�ee d'une galaxie dans l'amas : il estl�eg�erement inf�erieur �a 109 ann�ees [112℄, alors que l'âge typique d'un amas se formantvers z=1 est de l'ordre du tiers du temps de Hubble, soit environ 1010 ann�ees. La
omparaison de 
es deux ordres de grandeur montre qu'une galaxie dot�ee d'une orbiteradiale a eu le temps de traverser l'amas une dizaine de fois, et par 
ons�equent desubir des pro
essus tr�es violents dans le 
entre de l'amas, qui se traduiraient par desarra
hements de bouts de halos de mati�ere noire, au pro�t de 
elui de l'amas. Un telpro
essus lui aussi permettrait de 
onf�erer aux galaxies un rayon de 
oupure petit.Ce raisonnement est �a 
ompl�eter par le fait que, dans les simulations num�eriques,Ghigna et al. trouvent que les orbites radiales, qui favorisent un passage dans lesr�egions 
entrales de l'amas, sont plus 
ommunes que des orbites 
ir
ulaires. Une telletendan
e a d�ej�a �et�e trouv�ee dans les simulations de van Albada, 1982 [124℄ qui simulaitle pro
essus de relaxation violente tel qu'il peut donner naissan
e �a une galaxie. Lesparti
ules intervenant dans 
es simulations sont des �etoiles, mais on peut faire uneanalogie ave
 le 
as o�u les parti
ules sont des galaxies. Un des r�esultats de 
ette �etudeest que le param�etre d'anisotropie tend vers l'unit�e dans les r�egions p�eriph�eriques dusyst�eme, 
'est �a dire que les objets se trouvant loin du 
entre du syst�eme sont dot�esd'orbites pr�ef�erentiellement radiales, 
'est �a dire des orbites qui passent pro
hes du
entre du syst�eme.Gill et al., 2004 [48℄ ont entrepris des simulations num�eriques d'amas de ga-laxies dans un 
adre 
osmologique �CDM. Ces simulations sont dot�ees d'une hauter�esolution spatiale, en masse ainsi que temporelle, 
e qui leur permet d'�etudier la dy-namique des galaxies satellites des amas. Cette �etude est parti
uli�erement int�eressante�a mettre en valeur ave
 les r�esultats de mon analyse galaxy-galaxy lensing. En e�et,les auteurs s'int�eressent �a la population de galaxies ayant d�ej�a 
hut�e dans l'amasune ou plusieurs fois et qui se trouvent aujourd'hui �a l'ext�erieur du rayon de viriel,et 
omparent les propri�et�es des galaxies en fon
tion de leur distan
e au 
entre del'amas. Ils trouvent que la moiti�e des galaxies dot�ees d'une distan
e au 
entre del'amas 
omprise entre 1 et 2 fois le rayon de viriel ont d�ej�a p�en�etr�e dans le puit depotentiel de l'amas au moins une fois. Cette population de galaxies qui a exp�eriment�ele potentiel de l'amas et les for
es de mar�ees asso
i�ees est dot�ee de 
ara
t�eristiquesdynamiques di��erentes de la population de galaxies qui tombent pour la premi�erefois dans l'amas : elles ont pu perdre jusqu'�a 80% de leur masse originale. De plus,les auteurs ne voient pas de forte d�ependan
e entre la distan
e au 
entre de l'amas etla perte de masse subie par 
es galaxies. Ce r�esultat est en a

ord ave
 les r�esultatsde mon analyse galaxy-galaxy lensing : les galaxies de la r�egion IN ne sont pas dis-tingables des galaxies de la r�egion OUT en terme de masse.Ce r�esultat demanderait �a être 
on�rm�e par des analyses reposant sur des donn�eesde meilleure qualit�e depuis le sol, ou bien même observer depuis l'espa
e. Une 
on�r-mation de 
e r�esultat serait int�eressant 
ar il signi�erait que les galaxies ratta
h�ees�a un amas de galaxies forment une population homog�ene jusqu'�a grand rayon ('2Rviriel).
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tion dans 
ertains amasInt�eressons-nous �a 
ertaines 
ara
t�eristiques physiques et observationnelles de
es amas et 
her
hons �a les mettre en relation ave
 la non d�ete
tion �a laquelle on est
onfront�e pour 
ertains amas. On peut s'int�eresser au seeing, �a la temp�erature X, ouen
ore �a la masse totale de l'amas d�eduite par les �etudes de strong lensing ([119℄). LesFigures suivantes illustrent les r�esultats : en abs
isse, on a la 
ara
t�eristique 
onsid�er�ee(seeing, temp�erature, ou masse), et en ordonn�ees la dispersion de vitesses d�eduite desajustements PIEMD : lorsque 
elle-
i est nulle, 
ela signi�e que l'on est 
onfront�e�a une non d�ete
tion (ou bien �a une d�ete
tion marginale, 
omme 
'est la 
as pourA1689). L'examen de 
es Figures ne permet pas d'expliquer 
es non d�ete
tions ; ellesn'apparaissent pas 
orr�el�ees ave
 une 
ara
t�eristique physique ou observationnelle.

Fig. 7.18 { Cara
t�eristiques physiques et observationnelles des amas et dispersion de vitesses pourun pro�l PIEMD. Lorsque 
elle-
i est nulle, 
ela signi�e que la d�ete
tion n'est pas signi�
ative
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lusions & Perspe
tivesCommen�
ons par rappeler que le signal de galaxy-galaxy lensing est diÆ
ile �ad�ete
ter en raison de sa faiblesse : le shear produit par une galaxie individuelle (del'ordre de 10�3) est bien plus faible que la largeur de la distribution en ellipti
it�edes galaxies qui est de l'ordre de 0.2 (se
tion 3.1.1). Mesurer la masse d'une galaxiepar les d�eformations qu'elle engendre sur des objets d'arri�ere-plan n'est pas fa
ile.Malgr�e tout, on a vu que 
'�etait possible et j'ai pos�e des 
ontraintes signi�
ativessur la masse 
al
ul�ee dans une ouverture pour des halos de galaxies pr�esents dans le
hamp d'amas massifs. Pour les galaxies de A383, A1763 et A1835, 
ette masse est
ontrainte �a 3�, �a 2� pour A2218 et �a 1� pour A2390.Malheureusement, seuls 5 amas sur les 11 dont je dispose am�enent �a une d�ete
tionsigni�
ative (> 1�). L'�e
hantillon d'amas est homog�ene et a �et�e observ�e dans des
onditions 
omparables, et je ne parviens pas �a expliquer la non d�ete
tion �a laquelleje suis 
onfront�e. Cela ne semble pas venir de l'�etat relax�e ou non de l'amas.Les param�etres de 
es halos (dispersion de vitesses et rayon 
ara
t�eristique) sontaussi 
ontraints, �a un niveau moindre que les masses d'ouverture, mais tout de mêmeave
 un niveau de 
on�an
e raisonnable (> 1�).De plus, les ajustements obtenus ave
 le pro�ls PL nous permette de �xer unelimite sup�erieure sur l'exposant de la distribution de masse : � � 0:2. Rappelons quele 
as �=0.0 
orrespond au 
as sph�ere isotherme ave
 rayon de 
�ur. Les r�esultatspr�esent�es i
i sont 
ompatibles ave
 un pro�l de sph�ere isotherme, mais ils donnentdes indi
ations pour des distributions de mati�ere plus piqu�ees que le 
as isotherme.J'ai aussi mis en �eviden
e le fait que de telles �etudes ne me permettaient pas de
ontraindre le pro�l des halos de mati�ere noire des galaxies, 
'est �a dire si 
elui-
iest plus pro
he d'un pro�l NFW que d'un pro�l PL ou PIEMD : je suis 
onfront�e �aune d�eg�en�eres
en
e quand au type de pro�l et ne suis 
apable que de 
ontraindre lamasse des halos.Le tableau 7.3 permet d'être sensible �a l'int�erêt de la reparam�etrisation dans leplan (Maper; Raper) : Les 
ontraintes port�ees sur la masse dans une ouverture, et don
sur le rapport masse sur luminosit�e sont statistiquement plus fortes que 
elles port�eessur la dispersion de vitesses ou sur le rayon 
ara
t�eristique. Par exemple, dans le 
asde A1835, la dispersion de vitesses est 
ontrainte �a 2� alors que la masse est 
ontrainte�a 3�. Le même genre de 
omportement est v�eri��e pour les amas A2218 et A383.Le prin
ipal r�esultat de 
ette �etude est d'apporter une 
on�rmation en plus
on
ernant la tendan
e pour les galaxies d'amas d'être tronqu�ees par rapport au ga-laxies de 
hamp isol�ees. Ce r�esultat est signi�
atif 
ar il repose sur 5 amas homog�eneset ayant des 
ara
t�eristiques physiques assez pro
hes. De plus, la m�ethodologie em-ploy�ee a fait l'objet d'une �etude th�eorique dans laquelle on s'est e�or
�e de faire dessimulations r�ealistes.L'�etude de l'in
uen
e de l'environnement lo
al sur les propri�et�es des galaxiesam�ene au r�esultat suivant : la population gala
tique semble homog�ene, jusqu'�a unrayon tr�es grand (de l'ordre de 4 Mp
). Une tentative d'interpr�etation de 
e r�esultatest pr�esent�ee, mais n�e
essiterait une 
on�rmation bas�ee sur des donn�ees de meilleurequalit�e. Depuis le sol, on pourrait am�eliorer la situation en utilisant la 
am�era ME-GACAM mont�ee au foyer du CFH, qui a l'avantage par rapport �a la CFH12k depr�esenter moins de distortion sur la PSF d'un point �a l'autre de la 
am�era. Depuis
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e, on pourrait a

umuler des poses a�n d'obtenir des images de bonne qua-lit�e sur un 
hamp raisonnable : ave
 des poses HST/ACS, on peut 
onstituer unemosa��que, ou bien on pourrait utiliser le futur t�eles
ope SNAP qui disposera d'ungrand 
hamp dans l'optique (1 degr�e 
arr�e).Une suite int�eressante �a l'�etude pr�esent�ee i
i serait de faire subir la même analysesur des 
hamps vides, 
'est �a dire qui ne soient pas dans la p�eriph�erie d'un amas degalaxies, et dans lesquels les galaxies lentilles seraient 
onstitu�ees de galaxies isol�ees,sens�ee être dot�ees de rayon de 
oupure plus grands. Les observations multi-
ouleursqui 
ommen
ent �a être obtenues dans le 
adre du programme CFHTLS pourraientpermettre une telle analyse, ave
 une estimation du redshift photom�etrique robuste.Depuis l'espa
e, des donn�ees parti
uli�erement bien adapt�ees pour l'analyse de
hamps vides sont bientôt disponibles (moins d'un an) dans le 
adre du projet COS-MOS. Le projet COSMOS [23℄ 
ouvrira deux degr�es 
arr�es �a l'aide de la 
am�era ACS,dans la bande I et la bande g. Des observations multi longueur d'onde (du domaineradio jusqu'au X) viendront 
ompl�eter le survey ACS. On s'attend �a environ 2 mil-lions de galaxies, et 100 000 d'entre elles disposeront de donn�ees spe
tros
opiquesmesur�ees ave
 l'instrument VIMOS au VLT. Il s'agit de donn�ees parfaites pour s'at-taquer au ph�enom�ene de galaxy-galaxy lensing dans le 
hamp. De plus, il sera possiblede rep�erer et d'�etudier les di��erents types morphologiques.J'esp�ere vivement pouvoir r�ealiser 
es �etudes au 
ours de la suite de mon travailde re
her
he.
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