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7.1 M«ethodologie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77

7.1.1 Pourquoi utiliser le 8µm . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77
7.1.2 La m«ethode du Vmax : construction des fonctions de luminosit«es . . . 78
7.1.3 Estimateur de Taux de formation dÕ«etoiles (SFR) . . . . . . . . . . . . 80

7.2 Analyse des r«esultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 81
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R«esum«e

Une fraction non n«egligeable de lÕhistoire de la formation stellaire a lieu dans des envi-
ronnements très a!ect«es par la poussière. Il est donc naturel de se demander si on arrive à
bien contraindre cette activit«e de formation dÕ«etoiles. En e!et, une part importante de cette
activit«e pourrait öetre manqu«ee due à la pr«esence de poussière. CÕest dans ce contexte que
sÕinscrit le travail que je vais pr«esenter.

Dans la première partie de ma thèse, jÕai eu pour but de d«eterminer la fraction de galaxies
lumineuses formant des «etoiles à haut redshift (i.e. 1.5 < z < 3) s«electionn«ees à partir des
observations MIPS-24µm du champs COSMOS manqu«ees par les critères UV/optique que je
d«etaille ci-après. JÕai appliqu«eà mon «echantillon de galaxies les critères BzK et BM/BX, ainsi
que la s«election des# IRAC peakers$ et celle des sources optiquement faibles mais brillantes
en IR (OFIR, de lÕanglais# Optically Faint IR-bright sources $ ). JÕai ensuite quantiÞ«e la
contribution de ces di!«erentes sous-populations à la fonction de luminosit«e à 8µm au repos
ainsi quÕà la densit«e de taux de formation dÕ«etoiles à z! 2. Les r«esultats obtenus soulignent
le danger dÕutiliser des s«elections couleurs de ce type lorsque lÕon cherche à quantiÞer la
formation stellaire enfouie dans la poussière. En e!et, si le critère BzK o!re une identiÞcation
quasi-complète (! 90%) de lÕ«echantillon 24µm, il nÕen est pas de möeme des autres critères.
Par exemple, la s«election BM/BX manque 50% des sources consid«er«ees et celle des# IRAC
peakers$ ne s«electionne que 64% de lÕ«echantillon dÕ«etude. Il faut par cons«equent öetre prudent
lorsquÕon d«ecide dÕutiliser de telles m«ethodes de s«election qui entraöõnent n«ecessairement des
extrapolations incertaines, pouvant ainsi fausser notre compr«ehension de la contribution des
galaxies fortement a!ect«ees par lÕextinction.

Dans une seconde partie, je cherche à comprendre la nature composite des sources OFIR
les plus brillantes. Cette d«emarche vise à apporter une compr«ehension suppl«ementaire à la
connexion AGN/galaxie à ßamb«ee de formation stellaire. En se basant sur les donn«ees PACS
à 100 et 160 µm du satellite herschel, je peux mieux contraindre les distributions spec-
trales dÕ«energie de mes sources. Je souhaite d«eterminer la fraction de la luminosit«e de ces
sources due à la pr«esence dÕun AGN ou à la forte activit«e de formation stellaire dans le
but de mieux comprendre le lien entre ces deux ph«enomènes. Ces sources OFIR brillantes
(F24µm > 1mJy) pr«esentent des couleurs 100/24 et 160/24 plus faibles que les autres sources
du champ COSMOS et leur luminosit«e semble donc provenir majoritairement dÕun AGN. Les
avanc«ees technologiques et lÕexploration des longueurs dÕondes en infra-rouge lointain et en
submillim«etrique, avec notamment Herschel, SCUBA-2, Alma, JWST, permettront de mieux
comprendre la connexion AGN/ ßamb«ee de formation stellaire au sein des galaxies jusquÕà
des hauts redshifts.
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Abstract

Unveiling the dusty star formation history of the Universe at z! 2.

A non-negligible fraction of the star formation across cosmic time occurred within dust-
enshrouded environment. One question of the main interest is then do we really know the
exact amount of the star formation activity. Indeed, this amount could be strongly biased by
the e!ect of dust extinction. This features the context of the work I will discuss here.

First of all, I focused my work on determining the number of luminous star-forming
galaxies at 1.5< z < 3 that are potentially missed by traditional UV/optical selections. I
based my work on 24µm sources brighter than 80µJy in the COSMOS Þeld. I applied to
this mid-IR selected sample the BzK and BM/BX criteria, as well as the selections of the
ÓIRAC PeakersÓ and the ÓOptically Faint-IR brightÓ galaxies (OFIR). I also quantiÞed the
contribution of these sub-populations to the IR luminosity and cosmic star formation density
at z! 2. I found that the BzK criterion o!ers an almost complete ( ! 90%) identiÞcation of the
24µm sources at 1.4 < z < 2.5. In contrast, the BM/BX criterion misses 50% of the MIPS
sources and the ÓIRAC PeakersÓ one only selects 64% of my sample. Color selections of distant
star-forming galaxies must be indeed used with a lot of caution given the substantial bias
they can su!er. In particular, the e!ect of dust extinction strongly a!ects the completeness
of identiÞcations at the bright end of the bolometric luminosity function, which could lead to
large and uncertain extrapolations in order to account for the contribution of dusty galaxies
missed by these selections.

In a second time, I was interested in the composite nature of ultra-luminous infra-red
galaxies presenting extreme optical/mid-IR colors at z! 2. I here try to better understand the
Starburst/AGN connection in the brightest sources of my OFIR sample. Using PACS 100
and 160 µm from the Herschel Telescope, I have better constraints on the spectral energy
distributions of the sources. The goal here is to determine the fraction of the IR luminosity
due to the AGN and the fraction due to a strong star-forming activity. Theses really bright
(F24µm > 1mJy) OFIR sources present fainter 100/24 and 160/24 colors than the rest of the
24µm-selected sources. Their luminosity might then come from a strong AGN activity. The
forthcoming facilities that will operate at long wavelengths (e.g., JWST, AKMA, SCUBA-
2, etc.) will allow a better understanding of the link between the AGN activity and the
star-forming one, up to high redshifts.
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Introduction

Mon travail de thèse sÕinsère dans la grande probl«ematique de la formation et de lÕ«evolution
des galaxies. Comment les galaxies se sont-elles form«ees aux premiers öages de lÕUnivers et
comment ont-elles «evolu«e jusquÕà nos jours ? Il sÕagit là dÕune question bien vaste et où il
nÕest pas ais«e de r«epondre.

CÕest dans ce contexte que jÕai cherch«e à mieux comprendre la formation stellaire enfouie
dans la poussière. En e!et, depuis ces dernières ann«ees, il est bien connu que la plupart de
la formation stellaire et de lÕassemblage en masse des galaxies a lieu à des redshifts compris
entre 1 < z < 3. Mais on ne sait pas quels sont les m«ecanismes qui dominent cet assemblage
en masse. Et il est dÕailleurs di#cile de caract«eriser ce ph«enomène lorsquÕon pense quÕune
fraction non n«egligeable de la formation dÕ«etoiles a lieu dans des environnements fortement
a!ect«es par lÕextinction par la poussière. Il devient alors di#cile de quantiÞer proprement la
formation stellaire de ces r«egions.

Mon travail a justement «et«e de quantiÞer le taux de formation dÕ«etoiles manqu«ee par les
critères dÕ«etudes traditionnels à cause de lÕextinction due à la poussière. Je me suis int«eress«ee
dans un premier de temps de ma thèse à di!«erents critères UV/optiques largement utilis«es
dans la litt«erature. JÕai cherch«e à quantiÞer la formation stellaire manqu«ee par ces critères.
Les r«esultats sont frappants et mes conclusions indiquent quÕil faut öetre prudent lorsquÕon
utilise de tels critères pour quantiÞer le taux de formation dÕ«etoiles. JÕai en e!et montr«e
combien de tels critères pouvaient öetre a!ect«es par di!«erents biais. Par cons«equent il est
pr«ef«erable, lorsque le but est dÕavoir une vision globale de lÕUnivers, de ne pas utiliser ces
critères mais dÕutiliser à la place des relev«es bas«es sur des redshifts spectroscopiques ou des
redshift photom«etriques lorsque cela est possible.

La deuxième partie de ma thèse porte sur une s«election bien pr«ecise de galaxiesà z! 2. Ces
sources pr«esentent des couleurs extröemement rouges en optique et sont très brillantes dans
les longueurs infrarouges. Pour «etudier de telles sources très faibles en optique, jÕai besoin
dÕobtenir des informations à grande longueur dÕonde pour mieux contraindre leur densit«e
dÕ«energie spectrale.

JÕai eu la chance, pendant ma thèse, de prendre part à un grand projet scientiÞque. En
e!et, jÕai commenc«e ma thèse en octobre 2008 au CEA. Il sÕagissait là de la date id«eale et
du lieu ad«equat pour assister à lÕe!ervescence autour du programme spatialHerschel. Lanc«e
le 14 mai 2009, le t«elescopeHerschel a eu un grand impact sur mon travail au cours de ces
trois dernières ann«ees. JÕai en e!et activement particip«e à la pr«eparation de la r«eduction de
donn«ees et à la validation du pipeline lors de ma première ann«ee. Ma deuxième ann«ee a «et«e
plac«ee sous le signe du champ COSMOS. JÕai en e!et eu la chance dÕanalyser les donn«ees de
ce champ, sur lesquelles jÕai pu travailler pour mon deuxième projet scientiÞque lors de ma
troisième ann«ee.

Mon manuscrit sÕarticule en trois parties. Je donne le contexte de mon «etude dans une
première partie, où je rappelle les d«eÞnitions de base dont jÕaurai besoin pour la suite.
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Dans une seconde partie, je d«ecris le travail que jÕai men«e sur les donn«ees Spitzer dans le
but de caract«eriser la formation stellaire enfouie à z! 2 à partir dÕune population de sources
s«electionn«ees à 24µm.

Ma dernière partie est consacr«ee à Herschel. JÕy d«etaille les di!«erentes «etapes de la
r«eduction de donn«ees en g«en«eral et dans le cadre du champ COSMOS ensuite. Je termine
cette dernière partie de mon manuscrit par le travail men«e sur la caract«erisation physique de
sources brillantes en infrarouge mais qui pr«esentent des contreparties optiques très faibles. Ces
sources sont fort probablement caract«eris«ees par la pr«esence dÕun AGN enfoui, et je cherche
justement à quantiÞer la contribution de cet AGN à la luminosit«e infrarouge de ces sources.
Il sÕagit dÕun travail en cours.

JÕattire ici lÕattention du lecteur sur le fait que jÕai fait mon maximum pour utiliser les
termes scientiÞques franücais. Cependant, dans certains cas, le terme franücais est maladroit
et jÕutiliserai alors le terme sp«eciÞque anglais. Bien souvent, je d«eÞnis les notions en leurs
termes franücais, mais je d«ecide ici dÕutiliser les acronymes anglais, plus connu. Je donne ici
un exemple. Dans ce manuscrit, je parle bien souvent de distribution spectrale dÕ«energie, que
je note SED, de par son appelation anglaiseSpectral Energy Distribution.



Partie I :
Les galaxies dans lÕUnivers





Chapitre 1
Vision dÕensemble de lÕUnivers

1.1 Introduction très g«en«erale : petit voyage dans lÕUnivers

LÕUnivers est vaste et lÕ«etudier nÕest pas chose facile. On ne sait par où commencer, ni
comment commencer pour le d«ecrire. Je d«ecide ici de regarder lÕUnivers de très loin, dans
son ensemble, et dÕentamer avec le lecteur, sÕil est dÕaccord, un petit voyage dans le temps et
lÕespace.

Selon le principe cosmologique, lÕUnivers est homogène et isotrope. Cela signiÞe que toutes
les caract«eristiques mesurables de lÕUnivers sont les möemes partout : lÕapparence g«en«erale de
lÕUnivers ne d«epend pas de la position de lÕobservateur ni de la direction dans laquelle il
lÕobserve. Cependant il est connu que lÕUnivers comporte de nombreuses structures, comme
les «etoiles, les galaxies, les amas de galaxies et les super-amas. Il sÕavère que lÕUnivers est
homogèneà grande «echelle mais plutöot irr«egulier à plus petite «echelle. CÕest ce qui est montr«e
sur la Fig. 1.1, d«evoilant les anisotropies du fond di!us cosmologique vu par le satellite
WMAP . Ce fond di!us cosmologique est le rayonnement «electromagn«etique de lÕUnivers
datant de son «epoque dense et chaude. LÕexpansion de lÕUnivers a refroidi ce rayonnement
à la temp«erature de 2.726 K. Ce rayonnement est «emis dans le domaine des micro-ondes,
entre lÕinfrarouge et la radio, ce qui a donn«e lieu à lÕappellation anglaise CMB pour ÒCosmic
Microwave BackgroundÓ pour le fond di!us cosmologique.

La Fig. 1.1 donne un aperücu de lÕUnivers peu de temps après le Big Bang (environ 380
000 ans plus tard). La temp«erature du CMB est uniforme dans toutes les directions dÕob-
servation, à 0.001 K près. Mais si on observe le CMB avec une plus grande pr«ecision, ce
quÕont permis les t«elescopes spatiauxCOBE en 1992 puisWMAP en 2003, dÕinÞmes «ecart
de temp«erature apparaissent, au cent-millièmes de degr«es Kelvins près. Ces «ecarts sont ce
que jÕai appel«e les anisotropies du fond di!us, ou encore les ßuctuations. Ces ßuctuations de
temp«erature sont reli«ees aux ßuctuations de densit«e de la distribution de matière de lÕUnivers,
et ces anisotropies sont en fait à lÕorigine de la mise en place des grandes structures. Plusieurs
th«eories ont «et«e «elabor«ees pour permettre dÕexpliquer la croissance de ces perturbations et
leur lien avec les structures actuelles. Le modèle cosmologique standard a «et«e adopt«e pour
expliquer ce fond di!us ainsi que la formation des grandes structures. Il sÕagit du modèle
$CDM faisant appel à la matière noire et à lÕ«energie noire. Selon ce modèle, les ßuctuations
que jÕai d«ecrite pr«ec«edemment sont ampliÞ«ees par la gravit«e et sont potentiellement trans-
form«ees en les grandes structures que nous connaissons aujourdÕhui. Alors que la croissance
initiale de ces ßuctuations, suppos«ees lin«eaires, peut öetre calcul«ee analytiquement, lÕe!ondre-
ment de ces ßuctuations et lÕ«eventuelle formation hi«erarchique des structures qui sÕen suit est
un ph«enomène hautement complexe, non lin«eaire, et qui ne peut par cons«equent öetre approch«e
que par une m«ethode de calcul num«erique.
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Figure 1.1 Ð Vue de lÕUnivers à son commencement, d«evoil«ee par 7 ans de donn«eesWMAP .
Cette image r«evèle les ßuctuations en temp«erature (gradient de couleur sur la carte) dÕun
Univers à lÕöage de 380 000 ans. Ces ßuctuations, en grandissant, sont en fait lÕorigine des
galaxies. Le signal de la Galaxie a «et«e soustrait à lÕimage. La gamme de temp«erature de cette
image a une variation de± 200 µK. Credit : NASA/ WMAP Science Team

Dans ces simulations num«eriques, lÕapproche est la suivante. La masse dominante, appel«ee
matière noire, est suppos«ee compos«ee de particules «el«ementaires interagissant uniquement
gravitationnellement. Dans ce sens, le ßuide de matière noire est repr«esent«e par un jeu de
particules ponctuelles distribu«ees discrètement. Il r«esulte naturellement de cette hypothèse
que ces simulations num«eriques seront de meilleure qualit«e si la taille de la boöõte est grande.
Pour se donner une id«ee des ordres de grandeur utilis«es, les simulations num«eriques les plus
r«epandues,Millennium Simulation (Springel et al. 2005), utilisent 21603 particules, soit un
peu plus de 1010 particules, «evoluant dÕun redshift z=127 jusquÕà nos jours, dans un cube de
500h# 1 Mpc de cöot«e. Ces simulations num«eriques donnent une vision de la distribution de
la masse dans lÕUnivers (pour un univers $CDM en g«en«eral, selon les conventions adopt«ees
pour ces simulations). Cette distribution a une topologie quelque peu complexe, comme on
peut le voir sur la Fig. 1.2, tir«ee justement des Millennium Simulations (Springel et al. 2005).
Le voyage dont je parlais au d«ebut de ce chapitre commence à la vignette du bas de cette
Fig. 1.2, montrant un amas de matière noire dans une boöõte de la taille de 100h# 1 Mpc de
cöot«e. Si on regardait lÕUnivers de plus loin, on verrait une distribution plus homogène, comme
je le discutais au d«ebut de cette section. Sur cette vignette, on voit apparaöõtre les Þlaments
de matière sombre. Si on d«ecide de suivre justement ces Þlaments, et de zoomer de plus en
plus sur cette r«egion de lÕunivers, (Springel et al. 2005) obtiennent les di!«erentes vignettes
de la Fig. 1.2. Il est clair quÕen augmentant lÕ«echelle, on voit alors apparaöõtre des structures,
et en lÕoccurrence, il sÕagit ici dÕun riche amas de galaxies. LÕUnivers apparaöõt bel et bien
structur«e. Entre les Þlaments, des zones de lÕUnivers sont vides. Mais si on suit un Þlament
de matière, on voit alors quÕil recoupe plusieurs autres Þlaments, et aux croisements de ces
di!«erents Þlaments de matière, apparaissent les fameuses grandes structures. Si on continuait
le voyage plus près de ces Þlaments, on verrait alors des super-amas, puis en zoomant encore
apparaöõtraient les amas de galaxies, puis les galaxies. Je vais prendre un exemple pr«ecis pour
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pouvoir donner des ordres de grandeur des distances parcourues pendant notre voyage. Je
choisis comme destination le super-amas de la vierge, qui a une largeur dÕenviron 18.4 millions
de parsecs. En zoomant encore plus ce super-amas, jÕarrive au groupe local, large de 3 millions
de parsecs, soit 10 millions dÕann«ees lumière. On parle de groupe de galaxies lorsquÕil sÕagit
dÕun amas de galaxies comprenant moins de 100 galaxies. Ce groupe local nous est familier
car la Voie lact«ee, notre Galaxie, en fait partie. Je mÕarröeterai là pour ce voyage, à lÕ«echelle
des galaxies. En e!et, dans le cadre de ma thèse, je me suis int«eress«ee à la formation et à
lÕ«evolution de ces structures, les galaxies. En revanche je travaille plus loin que le Groupe
local, je mÕint«eresse à des galaxies d«ejà en place à des öages plus avanc«es, à des redshifts de
lÕordre de z! 2 comme je le d«ecrirai tout au long de ce manuscrit.

1.2 Quelques outils de la cosmologie observationnelle

Je ne pr«etends pas ici re-d«etailler toute lÕhistoire de la cosmologie moderne. Je pr«efère
laisser le lecteur aller chercher de plus amples informations dans les livres d«edi«es à la cosmo-
logie (e.g. North 2004). Je vais me contenter ici de rappeler brièvement les quelques «equations
de base de la cosmologie dans une première sous-section, «equations qui me seront utiles par
la suite pour introduire les notions dont je me servirai directement dans la suite de ma thèse.
Je d«eÞnirai ces notions, i.e. le d«ecalage vers le rouge, le volume comobile, les comptages, les
fonctions de luminosit«e et la K-correction, dans une deuxième sous-section.

1.2.1 LÕexpansion de lÕUnivers en «equations

LÕUnivers est en pleine expansion. En e!et, on voit à grande «echelle les galaxies sÕ«eloigner
les unes des autres. Cet «ecartement nÕest pas le r«esultat dÕun «eloignement des galaxies dans
lÕespace, mais il sÕagit en fait du gonßement de lÕespace lui-möeme. Cette expansion nÕa!ecte
pas les galaxies à petite «echelle. DÕun point de vue de la cosmologie th«eorique, cette expan-
sion de lÕUnivers est expliqu«ee par la relativit«e g«en«erale. DÕun point de vue observationnel,
lÕexpansion de lÕUnivers se traduit par lÕ«eloignement des objets les uns des autres. La vitesse
dÕ«eloignement est dÕautant plus grande que les objets sont espac«es entre eux. Il sÕagit du
ph«enomène de d«ecalage vers le rouge, i.e. on observe un d«ecalage dans le spectre dÕ«emission
de ces objets lointains (cf. la section sur le d«ecalage vers le rouge dans la partie 1.2.2). Il existe
une relation entre ce d«ecalage spectral et la distance des galaxies. CÕest Hubble en 1929 qui
a «enonc«e pour la première fois une relation de proportionnalit«e entre ces deux grandeurs :

v = H0 %d (1.1)

LÕEq. 1.1 est la loi de Hubble. H0 est la constante de Hubble et lÕindice Ò0Ó signiÞe
quÕil sÕagit de la valeur de cette constante à lÕheure actuelle, car le paramètre H varie avec
le temps. H0 est exprim«e selon la formule suivante :H0 = 100 h km s# 1 Mpc# 1. h est un
paramètre sans dimension prenant ses valeurs dans lÕintervalle 0.6 < h < 0.9, soulignant ici
les grandes incertitudes concernant les paramètres cosmologiques. Je Þxe ici h=0.7, valeur
commun«ement accept«ee de nos jours. La Fig. 1.3 montre la validit«e de la loi de Hubble sur
de grandes «echelles cosmologiques. A partir dÕun «echantillon de supernovae, Freedman et al.
(2001) trouvent une faible dispersion pour la relation de Hubble sur leur «echantillon.

On d«eÞnit «egalement le temps de HubbletH et la distance de HubbleDH comme suit :
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Figure 1: The dark matter density Þeld on various scales. Each individual image shows the projected
dark matter density Þeld in a slab of thickness 15h! 1Mpc (sliced from the periodic simulation volume
at an angle chosen to avoid replicating structures in the lower two images), colour-coded by density
and local dark matter velocity dispersion. The zoom sequence displays consecutive enlargements by
factors of four, centred on one of the many galaxy cluster halos present in the simulation.

5

Figure 1.2 Ð Le champ de densit«e de matière noire vuà di!«erentes «echelles.Tir«ee de Springel
et al. (2005)
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FIG. 4.é Top: Hubble diagram of distance vs. velocity for secondary
distance indicators calibrated by Cepheids. Velocities in this plot are cor-
rected for the nearby „ow model of Mould et al. (2000a).Squares: Type Ia
supernovae;! lled circles: Tully-Fisher clusters (I -band observations) ;tri -
angles: fundamental plane clusters ;diamonds: surface brightness „uctua-
tion galaxies ; open squares: Type II supernovae. A slope of isH

0
\ 72

shown, „anked by ^ 10% lines. Beyond 5000 km s~1 (vertical line), both
numerical simulations and observations suggest that the e ects of peculiar
motions are small. The Type Ia supernovae extend to about 30,000 km s~1,
and the Tully-Fisher and fundamental plane clusters extend to velocities of
about 9000 and 15,000 km s~1, respectively. However, the current limit for
surface brightness „uctuations is about 5000 km s~1. Bottom: Value ofH

0as a function of distance.

^ 7 km s~1 Mpc~1. The random uncertainty is de! ned at
the ^ 34% points of the cumulative distribution. The sys-
tematic uncertainty is discussed below. For our Bayesian
analysis, we assume that the priors on and on the prob-H

0ability of any single measurement being correct are uniform
and compute the project of the probability distributions. In
this case, we! nd km s~1 Mpc~1. TheH

0
\ 72^ 2^ 7

formal uncertainty on this result is very small, and simply
re„ects the fact that four of the values are clustered very
closely, while the uncertainties in the FP method are large.
Adjusting for the di erences in calibration, these results are
also in excellent agreement with the weighting based on
numerical simulations of the errors by Mould et al. (2000a),
which yielded 71̂ 6 km s~1 Mpc~1, similar to an earlier
frequentist and Bayesian analysis of Key Project data
(Madore et al. 1999) giving km s~1H

0
\ 72^ 5^ 7

Mpc~1, based on a smaller subset of available Cepheid
calibrators.

As is evident from Figure 3, the value of based on theH
0fundamental plane is an outlier. However, both the random

and systematic errors for this method are larger than for the
other methods, and hence the contribution to the combined
value of is relatively low, whether the results areH

0weighted by the random or systematic errors. We recall also
from Table 1 and¡ 6 that the calibration of the fundamental
plane currently rests on the distances to only three clusters.
If we weight the fundamental-plane results factoring in the
small number of calibrators and the observed variance of
this method, then the fundamental plane has a weight that

ranges from 5 to 8 times smaller than any of the other four
methods, and results in a combined, metallicity-corrected
value for of 71^ 4 (random) km s~1 Mpc~1.H

0Figure 4 displays the results graphically in a composite
Hubble diagram of velocity versus distance for Type Ia
supernovae (! lled squares), the Tully-Fisher relation (! lled
circles), surface-brightness „uctuations (! lled diamonds), the
fundamental plane (! lled triangles), and Type II supernovae
(open squares). In the bottom panel, the values of areH

0shown as a function of distance. The Cepheid distances have
been corrected for metallicity, as given in Table 4. The
Hubble line plotted in this ! gure has a slope of 72 km s~1
Mpc~1, and the adopted distance to the LMC is taken to be
50 kpc.

8. OVERALL SYSTEMATIC UNCERTAINTIES

There are a number of systematic uncertainties that a ect
the determination of for all the relative distance indica-H

0tors discussed in the previous sections. These errors di er
from the statistical and systematic errors associated with
each of the individual secondary methods, and they cannot
be reduced by simply combining the results from di erent
methods. Signi! cant sources of overall systematic error
include the uncertainty in the zero point of the Cepheid PL
relation, the e ect of reddening and metallicity on the
observed PL relations, the e ects of incompleteness bias
and crowding on the Cepheid distances, and velocity per-
turbations about the Hubble „ow on scales comparable to,
or larger than, the volumes being sampled. Since the overall
accuracy in the determination of is constrained by theseH

0factors, we discuss each one of these e ects in turn below.
For readers who may wish to skip the details of this part of
the discussion, we refer them directly to¡ 8.7 for a summary.

8.1. Zero Point of the PL Relation
It has become standard for extragalactic Cepheid dis-

tance determinations to use the slopes of the LMC period-
luminosity relations as ! ducial, with the zero point of the
Cepheid period-luminosity relation tied to the LMC at an
adopted distance modulus of 18.50 mag (e.g., Freedman
1988). However, over the past decade, even with more accu-
rate and sensitive detectors, with many new methods for
measuring distances, and with many individuals involved in
this e ort, the full range of the most of distance moduli to
the LMC remains at approximately 18.1é18.7 mag (e.g.,
Westerlund 1997; Walker 1999; Freedman 2000a; Gibson
2000), corresponding to a range of 42é55 kpc.

For the purposes of the present discussion, we can
compare our adopted LMC zero point with other published
values. We show in Figure 5 published LMC distance
moduli expressed as probability density distributions, pri-
marily for the period 1998é1999, as compiled by Gibson
(2000). Only the single most recent revision from a given
author and method is plotted. Each determination is rep-
resented by a Gaussian of unit area, with dispersions given
by the published errors. To facilitate viewing the individual
distributions (Fig. 5, light dotted lines), these have been
scaled up by a factor of 3. The thicker solid line shows the
cumulative distribution.

It is clear from the wide range of moduli compared to the
quoted internal errors in Figure 5 that systematic errors
a ecting individual methods are still dominating the deter-
minations of LMC distances. Some of the values at either
end of the distribution have error bars that do not overlap

Figure 1.3 Ð Mise en «evidence de la loi de Hubble sur un «echantillon de supernovae. On voit
ici que lÕerreur est faible. La pente de la droite repr«esente le facteur H0. Tir«ee de Freedman
et al. (2001).

tH =
1

H0
(1.2)

DH =
c

H0
(1.3)

Le plus souvent, les cosmologistes adoptent la conventionc = tH = DH = 1. JÕai d«ecid«e
dÕadopter aussi cette unit«e pour all«eger les «equations.

Pour d«ecrire lÕexpansion de lÕUnivers, on fait souvent appel aux «equations de Friedmann,
qui d«ecrivent lÕ«evolution dÕun univers homogène et isotrope. Dans ce cas là, lÕexpansion ralen-
tit au cours du temps. Cependant, Perlmutter et al. (1998) et Schmidt et al. (1998) ont mis
en «evidence, par lÕ«etude de supernovae de type IA, lÕacc«el«eration de lÕexpansion de lÕUnivers.
De manière à interpr«eter cette acc«el«eration, une nouvelle composante a «et«e introduite dans
les modèles standards de cosmologie, la fameuse «energie sombre. Cette «energie sombre reste
un mystère pour la cosmologie actuelle du point de vue de sa nature. Dans les «equations
dÕ«etat elle sÕapparente à une constante dÕoù son appellation de Òconstante cosmologique $Ó.
On sait quÕelle compose lÕunivers à plus de 70%, mais la nature möeme de cette nouvelle com-
posante de lÕUnivers reste inconnue. Cette «energie sombre aurait une pression n«egative et un
comportement r«epulsif par rapport à la gravitation.

Tenant compte de cette nouvelle composante de lÕUnivers, il est commun de d«eÞnir les
paramètres de densit«es %M et %! qui expliquent les propri«et«es dynamiques de lÕUnivers :
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%M =
8!G" 0

3H 2
0

(1.4)

%! =
$c2

3H 2
0

(1.5)

Un autre paramètre vient compl«eter cette description de lÕUnivers. Il sÕagit du paramètre
de densit«e %k qui d«eÞnit la courbure de lÕespace-temps. Il vient sÕadditionner aux deux
pr«ec«edents paramètres de la manière suivante :

%M + %! + %k = 1.

Il existe trois types de courbures pour lÕUnivers comme le montre la Fig. 1.4 :
Ð k=1, qui correspond à un Univers ferm«e.
Ð k=0, qui correspond à un Univers plat.
Ð et k=-1 qui correspond à un Univers ouvert.

!"#"$"

!"#"%"

!"#"&%"

Figure 1.4 Ð Trois cas possible pour la valeur de la courbure de lÕUnivers : k=1 (Univers
ferm«e), k=0 (Univers plat) et k=-1 (Univers ouvert) . Cr«edit : WMAP/NASA .

Plusieurs modèles sont adopt«es à lÕheure actuelle. Par exemple le modèle Einstein-de-
Sitter opte pour %M = 1 et %! = 0. Dans la suite de mes travaux, jÕopte pour le modèle de
cosmologie $CDM , modèle standard de la cosmologie, avec : %M = 0 .7 et %! = 0 .3 dans un
Univers plat.
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1.2.2 Quelques notions importantes pour la suite

1. Le d«ecalage vers le rouge

Le redshift ou d«ecalage vers le rouge dÕun objet r«esulte de lÕe!et doppler que subit
la lumière «emise à cause du mouvement radial de lÕobjet par rapport à lÕobservateur.
Le redshift observ«e des raies dÕ«emission ou des raies dÕabsorption peut öetre calcul«e
directement à partir de la relation suivante :

z =
#obs " #em

#em
(1.6)

Dans lÕEq. 1.6,#obs repr«esente la longueur dÕonde dÕune raie observ«ee sur le spectre
dÕ«emission, tandis que#em est la longueur dÕonde de la raie «emise au repos. Le redshift
est reli«eà la vitesse radiale des galaxies. En relativit«e restreinte, cette relation sÕexprime
de la manière suivante :

1 + z =

!
1 + v/c
1 " v/c

(1.7)

Cette «equation relie la vitesse de la lumièrec, au redshift de la galaxie ainsi quÕà sa
vitesse radialev.

Il est «egalement int«eressant de noter quÕil est possible de d«eterminer la di!«erence entre
le redshift observ«e dÕune galaxie,zobs et son redshift ÒcosmologiqueÓ,zcos. Le redshift
cosmologique dÕune galaxie est la fraction du redshift z qui r«esulte du ph«enomène dÕex-
pansion de lÕUnivers. On d«eÞnit alors la vitesse particulière des galaxies comme :

vpec = c
zobs " zcos

1 + z
(1.8)

Ici, je fais lÕhypothèse quevpec << c . Dans la plupart des «etudes, le redshift z est associ«e
à zcos, ce que je vais supposer dès à pr«esent.

Qui plus est, dans lÕUnivers local, on peut relier la vitesse radiale dÕune galaxie à son
redshift :

v = cz (1.9)

Mais attention, cette dernière relation nÕest valable quÕà faible redshift. Et on peut aussi
en exprimer la distance de Hubble d«eÞnie pr«ec«edemment (cf Eq. 1.3) en fonction du
redshift pour une petite distance d : d = z %DH .

Je terminerai ce paragraphe d«edi«e au d«ecalage vers le rouge par la d«eÞnition plus Òcos-
mologiqueÓ de ce dernier. En e!et, le redshift peut «egalement öetre reli«e au facteur
dÕ«echellea(t), ou encore Òtaille de lÕUniversÓ, par la relation suivante :

1 + z =
a(t0)
a(te)

(1.10)

Dans cette Eq. 1.10,a(t0) est la taille de lÕUnivers quand la lumière de la galaxie a «et«e
observ«ee, eta(te) est la taille de lÕUnivers quand la lumière de lÕobjet a «et«e «emise.
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2. Volume en cosmologie

Le volume comobileVc est ind«ependant du redshift. Hogg (1999) donne un bon aperücu
des «equations cosmologiques n«ecessaires pour obtenir ce volume. On a alors :

dVc = DH
(1 + z)2D 2

A

E(z)
d%dz (1.11)

Je vais dans la suite de cette sous-section, expliquer dÕoù proviennent les di!«erents
termes de cette relation et expliquer leurs liens entre eux.DA est la distance diamètre
angulaire d«eÞnie comme «etant le rapport entre la taille transverse physique dÕun objet
et sa taille angulaire, en radians. Cette distance sÕexprime comme ce qui suit :

DA =
DM

1 + z
(1.12)

Dans lÕEg 1.12, le termeDM correspond à la distance comobile transverse, i.e. à la
distance entre deux «ev«enements ayant le möeme redshift mais s«epar«e par une lègère
distance angulaire. Dans le cadre dÕun Univers plat où %k = 0, DM est simplement «egal
à distance comobile de ligne de vis«eeDC . Cette dernière distance quant-à-elle est reli«ee
à la distance de Hubble par la relation suivante :

DC = DH

z"

0

dz$

E(z$)
(1.13)

En combinant les «equations 1.12 et 1.13,DA peut Þnalement öetre exprim«ee de la manière
suivante :

DA =
DH

(1 + z)

z"

0

dz$

E(z$)
(1.14)

Qui plus est, le terme E(z) des «equations 1.11 et 1.13 sÕexprime à lÕaide des paramètres
de densit«e de la manière suivante :

E (z) =
#

%M (1 + z)3 + %k(1 + z)2 + %! (1.15)

Et comme je travaille dans un Univers plat, lÕEq 1.15 se simpliÞe en
E(z) =

#
%M (1 + z)3 + %! .

JÕobtiens Þnalement comme «equation pour le volume comobile :

dVc = D 3
H [

z"

0

dz$

E(z$)
]2

1
#

%M (1 + z)3 + %!
(1.16)

JÕutiliserai cette «equation 1.16 pour d«eÞnir le volume comobile lors des calculs de fonc-
tion de luminosit«e que jÕexplicite dans la partie 7. La connaissance du volume comobile
est «egalement utile pour qualiÞer les comptages de galaxies, dont je vais parler mainte-
nant.
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3. Les comptages

Les comptages de galaxies ont pour but de d«eterminer la densit«e de galaxies par inter-
valle de ßux. Cela permet un relev«e statistique du nombre de galaxies dans lÕUnivers.
Il sÕagit dÕune densit«e par unit«e de surface sur le ciel et non dÕune densit«e volumique.
Les comptages ne prennent pas en compte la distance des objets qui est supprim«ee par
du calcul des comptages. Cependant, malgr«e cette perte dÕinformation, les comptage
des galaxies restent int«eressants pour mieux contraindre les modèles cosmologiques de
lÕUnivers.

Les comptages sont exprim«es en fonction des ßux dÕun «echantillon de sources, et sont
donc reli«es à la luminosit«e. En e!et, il existe une relation entre le ßux dÕune source et
sa luminosit«e :

F =
L

4!D 2
L

(1.17)

où DL est la distance lumineuse de lÕobjet. Cette distance lumineuse sÕexprime à lÕaide
de la distance comobile et du redshift de la manière suivante :DL = (1 + z)DC .

A&A 518, L30 (2010)

Fig. 1. Number counts at 100 (left) and 160µm (right), normalized to the Euclidean slope. Filled/open symbols belong to ßux bins above/below
the 80% completeness limit. Models belong toLagache et al.(2004), Franceschini et al.(2010), Rowan-Robinson(2009), Le Borgne et al.(2009),
Valiante et al.(2009), Lacey et al.(2010), Gruppioni & Pozzi (in prep.). Shaded areas represent ISO andSpitzerdata (Rodighiero & Franceschini
2004; HŽraudeau et al. 2004; BŽthermin et al. 2010). Inset: Collection of PACS number counts, including this work (red, limited to relative errors
! 15% for clarity sake), PEP Abell 2218 (grey, Altieri et al.2010) and HerMES-PACS (light-blue, Aussel et al., in prep.). The solid lines in the
insets mark the trends expected for a non-evolving population of galaxies.

(" 450 arcmin2) Þelds. AppendixA describes data reduction and
catalog extraction.

PACS number counts were computed in each Þeld within
0.1 dex ßux bins, and are reported in Fig.1 and Table1, normal-
ized to the Euclidean slope (dN/ dS # S$2.5). Incompleteness
and spurious sources have been dealt with using Monte Carlo
simulations (see AppendixA). Filled symbols belong to the con-
servative 80% completeness limit. Thanks to the method de-
scribed inChary et al.(2004), we extend the analysis down to
the faintest objects detected at the 3! level. Error bars include
Poisson statistics, ßux calibration uncertainties, and photomet-
ric errors. The latter have been propagated into number counts
via 104 realizations of random Gaussian ßux errors applied to
each PACS source, using a dispersion equal to the local mea-
sured noise. The 95µm ISO counts (Rodighiero & Franceschini
2004; HŽraudeau et al. 2004) and the 160µm Spitzerresults by
BŽthermin et al.(2010, including GOODS/FIDEL, COSMOS
and SWIRE Þelds) are consistent with PACS data, excepted the
ISO faintest ßux bin.

Small insets in Fig.1 show results from PACS guaranteed-
time surveys: this work, Abell2218 lensed counts (Altieri et al.
2010), and HerMES (Aussel et al., in prep.). The three datasets
complement each other and show overall agreement, the 160µm
HerMES counts excepted. This discrepancy can be ascribed to
the sheet of galaxies known to bias the HerMES LHNorthÞeld,
on which their counts are based (Owen & Morrison 2009).

Di! erential, Euclidean-normalized counts display various
well-known features: below" 100 mJy at 100µm and" 200 mJy
at 160 µm, the slope is super-Euclidean, reaching a peak in
the counts between" 5Ð10 and 30 mJy, while at fainter ßuxes
the slope quickly becomes sub-Euclidean. These attributes are
generally interpreted as indicating evolving properties in the
IR galaxy population (see Sect.4): the trend expected for no-
evolution is shown in Fig.1 insets.

The non-normalized di! erential counts can be represented
by a power law of the type dN/ dS # S" , with two distinct
slopes at ßuxes fainter/brighter thanSbreak. The results of a
weighted least squares Þt are given in Table2 for the di! erent
PEP Þelds. TheSbreakßux is" 5.0 mJy at 100µm and" 8.5 mJy
at 160µm. At the bright end, the number of sources in the small
Þelds is low, and error bars are dominated by Poisson statistics.
Consequently, the large uncertainties allow for nearly-Euclidean

Table 2.Power-law Þt to PACS di! erential number counts in the form
dN/ dS # S" .

Field Flux range Slope Error
band [mJy] " d"
GOODS-N 100 2.8$5.6 Ð1.32 ±0.27
GOODS-N 100 5.6$45 Ð2.31 ±0.05
LH 100 6.0$89 Ð2.60 ±0.05
COSMOS 100 8.0$142 Ð2.63 ±0.03
GOODS-N 160 5.6$9.0 Ð1.67 ±0.32
GOODS-N 160 9.0$71 Ð2.54 ±0.04
LH 160 9.0$113 Ð2.68 ±0.05
COSMOS 160 17.0$179 Ð3.02 ±0.04

Þts in GOODS-N and the LH. In the case of COSMOS, the
slope is signiÞcantly steeper than Euclidean at 160µm, while
the 100µm counts are still very ßat. At the faint end, the 160µm
slope derived from our counts (GOODS-N only) is consistent
with what is found by stacking 24µm sources onSpitzer160µm
maps (BŽthermin et al. 2010, " = $1.61± 0.21).

3. Resolved CIB fraction

The added contribution of resolved galaxies provides a lower
limit to the IR background and can be compared to direct mea-
surements of the total CIB. After the discovery of the CIB (Puget
et al. 1996; Hauser et al. 1998), numerous authors attempted
to directly measure its surface brightness from COBE/DIRBE
maps (e.g.Lagache et al. 2000; Renault et al. 2001; Wright 2004;
Dole et al. 2006). Here we adopt the most recent revision of the
Lagache et al.(2000) DIRBE measurements, provided inDole
et al.(2006): 14.4± 6.3, 12.0± 6.9, and 12.3± 2.5 [nW m$2 sr$1],
at 100, 140, and 240µm, respectively. Interpolating between
these values, one obtains a value of 12.8 ± 6.4 [nW m$2 sr$1]
at 160µm. These direct measurements are still a! ected by large
uncertainties, mainly due to di" culties in deÞning an absolute
ßux scale and in removing zodiacallight. An alternative estimate
of the total CIB is obtained by integrating the power-law extrap-
olation of our number counts, between 0.01 and 1000 mJy. We
adopt the slope derived on GOODS-N data forS < Sbreak and
an average between COSMOS and Lockman Hole at brighter
ßuxes (see Table2 and Sect.2). The total CIB estimates from
this extrapolation are" 12 and" 13 [nW m$2 sr$1] in the green

Page 2 of7

Figure 1.5 Ð Comptages à 100 et 160µm normalis«e à la pente euclidienne pour les champs
de PEP. Dans cette «etude, les ßux sont not«es S et non F comme dans le reste de mon
manuscrit.Tir«ee de Berta et al. (2010).

En faisant lÕhypothèse dÕun Univers euclidien, il est possible dÕexprimer les comptages
comme le nombre de sources par st«eradian à lÕint«erieur dÕune sphère de rayon r, comme
ce qui suit :

N =
1

4!

"
N04!D 2

L dDL =
1
3

N0D 3
L (1.18)

Or dÕaprès lÕEq. 1.17,DL =
$

L
4!F , en notant F le ßux de la source pour öetre coh«erent

avec la litt«erature et en particulier avec la Fig. 1.5. En d«erivant N par rapport au ßux,
lÕEq.1.18 devient alors :
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dN
dF

=
1
2

N0(
L
4!

)3/ 2F # 5/ 2 (1.19)

Cette dernière quantit«e, proportionnelle au ßuxà la puissance" 5/ 2, i.e. F # 5/ 2, est sou-
vent multipli«e par F 5/ 2 pour une clariÞcation de la Þgure. On parle alors de comptages
normalis«es à la pente euclidienne, comme sur la Fig. 1.5. Sur cette dernière Þgure sont
repr«esent«es les comptages obtenus à 100 et 160µm gröace à lÕinstrument PACS à bord
du t«elescope spatial Herschel. Di!«erents modèles ont «et«e ajout«es à cette Þgure, et ils
nous permettent de pr«edire les comptages de galaxies. Dans cette «etude de Berta et al.
(2010), le nombre de galaxies par intervalle de ßux 100µm et 160µm a «et«e calcul«e. On
voit un bon accord entre ces comptages observ«es et les modèles pr«edits.
Je discuteraià nouveau des comptages de galaxies, cette fois-ci appliqu«esà mon «echantillon
de galaxies, dans le chapitre 4.

4. Fonctions de luminosit«e

Dans le paragraphe pr«ec«edent, jÕai expliqu«e comment obtenir les comptages des galaxies.
Cependant les comptages ne donnent pas dÕinformations directement sur la luminosit«e
des sources et en particulier ne donnent aucune indication sur leur distribution en
luminosit«e.
Pour mettre en «evidence ce ph«enomène, on utilise souvent la fonction de luminosit«e
pour obtenir la distribution en luminosit«e des galaxies. Cette fonction de luminosit«e
indique simplement le nombre de galaxies dans lÕintervalle de luminosit«eL et L + dL.

Les observations montrent que les fonctions de luminosit«e sont très souvent bien repr«esent«ees
par la param«etrisation introduite par Schechter (1976) :

n(L ) = &( L)dL = & "
%

L
L "

&"

exp
%

"
L
L "

&
dL
L " (1.20)

Dans cette Eq. 1.20,L " est une luminosit«e caract«eristique et &" est une densit«e vo-
lumique caract«eristique des galaxies. Ces deux quantit«es traduisent la courbure de la
fonction de luminosit«e. Le paramètre $ est la pente de la fonction de luminosit«e des
galaxies dont la luminosit«e est plus faible queL " .
Cette param«etrisation nÕest cependant pas adapt«ee au calcul des fonctions de lumi-
nosit«e pour les galaxies infra-rouges. Je montrerai au chapitre 7 la m«ethode utilis«ee
pour calculer les fonctions de luminosit«e des galaxies s«electionn«ees en IR dans mon
«echantillon.

5. Le ph«enomène de K -correction

LorsquÕon observe des sourcesà des redshifts di!«erents, on cherche bien souventà rame-
ner les ßux mesur«es à une möeme longueur dÕonde au repos pour pouvoir les comparer.
CÕest dÕailleurs ce que je vais faire au chapitre 7, où je calcule la luminosit«e à 8µm de
sources s«electionn«ees à 24µm avec des redshifts di!«erents. Cette correction sÕappelle
la K " correction et provient essentiellement du fait quÕon vit dans un Univers en
expansion.

Je rappelle la relation entre la luminosit«e, le ßux et le redshift :
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L # (%e) =
4!D 2

L

1 + z
f nu (%0) (1.21)

où %0 et %e sont respectivement la fr«equence «emise et la fr«equence observ«ee.

Si maintenant je cherche à exprimer la K-correction en magnitude par rapport à la
bande B, par exemple, jÕobtiens :

K (z) = " 2.5log10

%
(1 + z)

L em
# [%B (1 + z)]

L em
# (%B )

&
(1.22)

avec L em
# la luminosit«e «emise à la fr«equence%, %B la fr«equence observ«ee dans la bande

B.

Le rapport explicit«e à lÕEq. 1.22,L
em
! [#B (1+ z)]
L em

! (#B ) , nÕest pas connu. Il nÕest pas possible de
calculer cette K-correction. Mais on peut la calculer gröace à lÕestimation des distribu-
tions spectrales dÕ«energie (cf chapitre 2) et du choix dÕune bibliothèque spectrale (cf
chapitre 3).
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Chapitre 2
Les galaxies

2.1 La diversit«es des galaxies : un v«eritable zoo...

Il existe une grande vari«et«e de galaxies. Elles di!èrent par leurs formes, leur compo-
sition et par leurs propri«et«es physiques. Elles peuvent öetre grandes ou petites, lumineuses
ou au contraire de faible luminosit«e voire obscurcies par la poussière, de forme r«egulière ou
complètement irr«egulières, isol«ees ou en amas, etc. Cette grande diversit«e est bien «evidemment
dÕune importance capitale dans lÕ«etude de la formation et de lÕ«evolution des galaxies. Il semble
n«ecessaire de comprendre sÕil existe un lien entre ces di!«erentes galaxies.

En 1936, Edwin Hubble a class«e les galaxies selon leurs propri«et«es morphologiques, et a
obtenu di!«erents types de galaxies. Cette classiÞcation de Hubble est visible sur la Fig. 2.1.
On y distingue les galaxies elliptiques, les galaxies spirales et les galaxies spirales barr«ees. Les
galaxies irr«egulières sont class«ees à part.

Figure 2.1 Ð ClassiÞcation de Hubble.

Connaöõtre le type dÕune galaxie reste un problème très important à lÕheure actuelle. Une
des approches pour d«eterminer le type dÕune galaxie est de la regarder à lÕoeil. Cependant,iIl
faut alors une statistique importante pour diminuer lÕerreur possible sur la caract«erisation
morphologique dÕune galaxie. Un site web, le ÒGalaxy ZooÓ a «et«e mis en place il y a quelques
ann«ees et connaöõt un gros succès auprès du grand public. De cette manière, de nombreuses
personnes classent les galaxies selon les di!«erents types de la s«equence de Hubble, permettant
ainsi aux scientiÞques de connaöõtre le type de galaxies «etudi«ees dans leurs «echantillons.
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2.2 De quoi sont-elles form«ees ?

Dans cette partie, je vais töacher de d«ecrire les di!«erents composants pr«esents dans une
galaxie, et je vais «egalement expliciter leur contribution au rayonnement «electromagn«etique
«emis par une galaxie. Une galaxie est compos«ee dÕ«etoiles, de matière interstellaire et dÕun
hypoth«etique halo de matière noire, comme le d«ecrivent les trois sous-sections qui suivent.
Une galaxie peut «egalement contenir un trou noir supermassif en son centre, comme je le
d«etaillerai au dernier paragraphe de cette section.

2.2.1 Les «etoiles

Une «etoile est une sphère de plasma dont les dimensions et la densit«e interne sont telles
quÕelles permettent une temp«erature centrale su#samment «elev«ee pour autoriser des r«eactions
de fusion nucl«eaire au coeur de lÕ«etoile.

Une «etoile naöõt, «evolue au cours du temps, et elle meurt. Je propose dans cette sous-section
un survol rapide de la vie dÕune «etoile.

Les «etoiles se forment dans des nuages mol«eculaires riches en gaz et en poussières. Sous
lÕe!et dÕune perturbation ext«erieure, comme une onde de densit«e de bras spiraux ou une onde
de choc due à une supernova, une r«egion de ce nuage commence à se contracter. Cette sur-
densit«e attire de plus en plus de gaz qui voit alors sa temp«erature croöõtre. Si la temp«erature
est su#sante, des r«eactions nucl«eaires peuvent se produire et lÕ«etoile est n«ee.

Il existe une forte relation entre la masse dÕune «etoile et son «evolution. En e!et, plus
une «etoile est massive, plus elle contient dÕ«el«ements n«ecessaires à la fusion nucl«eaire. Cepen-
dant sa grande masse va acc«el«erer la combustion de ces «el«ements. Ce type dÕ«etoile va briller
intens«ement et va fabriquer beaucoup dÕ«el«ements lourds. Cette «evolution peut sÕexprimer
en termes de luminosit«e et de temp«erature de lÕ«etoile, comme le montre la Fig.2.2. Ce dia-
gramme, appel«e diagramme HR ou Hertzprung-Russel permet de classer les «etoiles selon un
type spectral à partir de leur temp«erature, lÕabscisse de cette Þgure.

Cette Þgure 2.2 montre les di!«erentes «etapes possibles de la vie dÕune «etoile. Une «etoile
commence sa vie sur ce que lÕon appelle la Òs«equence principaleÓ. Pendant cette p«eriode,
le noyau de lÕ«etoile, initialement compos«e dÕhydrogène et dÕh«elium, va voir progressivement
sa composition «evoluer en h«elium. A partir de là, lÕ«etoile va avoir une «evolution di!«erente
selon sa masse. Il existe une corr«elation entre la masse et la luminosit«e sur la s«equence
principale, ce qui signiÞe quÕil est possible de lire le diagramme 2.2 en terme de masse : fortes
luminosit«es correspond à fortes masses et faibles luminosit«es correspond à faibles masses. On
retrouve «egalement sur ce diagramme les di!«erentes cat«egories dÕ«etoiles que je ne d«etaillerai
pas dÕavantage ici : les naines blanches, les g«eantes rouges, les superg«eantes, les supernovae,
etc, comme indiqu«ees sur la Þgure.

Au cours de leur vie et surtout dans la phase Þnale de leur «evolution, les «etoiles rejettent
de la matière dans le milieu dans lequel elle baigne, le milieu interstellaire. De ce fait, elle
ÒnourrissentÓ ce milieu continuellement. Cette matière est enrichie dÕ«el«ements lourds qui
proviennent des r«eactions nucl«eaires ayant lieu au coeur des «etoiles. Le milieu interstellaire
est alors le th«eöatre de nouvelles formations dÕ«etoiles. Il y a donc un «echange permanent entre
les «etoiles et le milieu dans lequel elles «evoluent. Je vais maintenant mÕint«eresser à ce milieu
interstellaire que je vais le d«ecrire à la sous-section suivante.

2.2.2 Le milieu interstellaire

Le milieu interstellaire (MIS) comporte lui möeme deux constituants, la poussière et le gaz,
bien m«elang«es. Un rapide «etat des lieux de la composition du milieu interstellaire nous donne
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Figure 2.2 Ð Diagramme Hertzprung-Russel montrant lÕ«evolution stellaire en fonction de
leur temp«erature et de leur luminosit«e.Source : Richard Powell

en r«esum«e, la recette suivante : pour le gaz, 70% de la masse vient de lÕhydrogène, 28% de
lÕh«elium et seulement 2% des autres «el«ements. Ces chi!res sont donn«es à titre indicatif pour
une galaxie ayant une m«etallicit«e de lÕordre dÕune m«etallicit«e solaire. La poussière, quant à
elle, ne compte que pour 1% de la masse du MIS, mais elle repr«esente près de 30% de lÕ«energie
rayonn«ee. Après ce bref aperücu, je vais maintenant donner une description plus d«etaill«ee de
ce milieu qui repr«esente une faible fraction de la masse baryonique des galaxies (10%), mais
qui contribue pour une part non n«egligeable au spectre «electromagn«etique.

Le gaz interstellaire

Le milieu interstellaire est compos«e de plusieurs r«egions dans lesquelles les caract«eristiques
physiques (densit«e, temp«erature, degr«e dÕionisation) sont très di!«erentes. Je vais d«ecrire dans
ce paragraphe les di!«erentes phases du gaz interstellaire en gardantà lÕesprit que les di!«erentes
cat«egories ci-après ne sont pas immuables mais plutöot que la matière interstellaire est «echang«ee
entre les di!«erentes phases. Le gaz est un constituant important du MIS, il repr«esente 99%
de sa masse et se trouve sous forme dÕions, dÕatome ou de mol«ecules selon la temp«erature et
la densit«e du milieu, comme explicit«e dans les sous-sections qui suivent.

Milieu ionis«e (HII)

LÕionisation a lieu de part la proximit«e dÕ«etoiles très chaudes, de type spectral O, B ou A.
Ces «etoiles très massives ont des dur«ees de vie brèves. Ces r«egions dÕionisation, appel«ees aussi
r«egions HII, sont donc situ«ees dans des r«egions de formation dÕ«etoiles, comme dans les bras
spiraux. On retrouve «egalement ces r«egions dans le centre des galaxies, appel«ee le ÒbulbeÓ
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de la galaxie, où lÕionisation est due en partie à des chocs car la matière proche du centre
galactique est anim«ee de grandes vitesses.

Ces r«egions ionis«ees se refroidissent en «emettant à toutes les longueurs dÕonde, allant
de lÕUV aux ondes radio, avec un spectre comportant certains traits caract«eristiques des
r«egions HII, comme je vais le montrer dans ce paragraphe. LÕatome ionis«e a tendance à
chercher les «electrons libres du milieu, arrach«es à des atomes dÕhydrogène, pour quÕait lieu
la recombinaison. Lors de cette recombinaison, un photon est «emis et on obtient alors pour
cette r«egion un spectre de raies en «emission superpos«e au continuum stellaire et n«ebulaire,
caract«eristique de la transformation du rayonnement UV de lÕ«etoile en rayonnement visible,
par cascade de niveaux. Le ph«enomène le plus important a lieu pour lÕatome dÕhydrogène
(principalement H" ), mais «egalement pour lÕh«elium et pour des «el«ements plus lourds, comme
lÕoxygène (OII, OIII). On observe aussi sur ces spectres les fameuses discontinuit«es de Balmer,
de Pashen, etc. Il faut «egalement noter que les poussières rayonnent signiÞcativement dans
ces r«egions HII. Le continuum stellaire di!us«e par les grains est observ«e en UV, et la poussière
r«e-«emet le continuum thermique quÕelle a absorb«e dans lÕIR moyen et lointain.

Mis à part ces r«egions HII, il existe «egalement un milieu ionis«e di!us et chaud prove-
nant probablement des restes de supernovae (McKee and Ostriker 1977). Son importante
temp«erature est expliqu«ee par le fait que ce milieu se refroidit peu en comparaison au taux
dÕexplosion des supernovae. Ce milieu se refroidit en «emettant en rayons X.

Et enÞn, il existe aussi un milieu ionis«e di!us avec des temp«eratures de lÕordre de 8000
K et une densit«e dÕenviron 0.1 cm# 3. LÕexistence de ce milieu ionis«e di!us est expliqu«e par
dÕ«eventuelles fuites de r«egions HII ou bien de lÕionisation du gaz neutre provenant dÕ«etoiles
massives isol«ees (Lequeux 2002).

Milieu atomique (HI)

Certains nuages dÕhydrogène sont trop «eloign«es des «etoiles chaudes et massives pour se
retrouver ionis«es. Ces r«egions constituent alors la phase atomique du milieu interstellaire,
quÕon appelle aussi r«egion HI. Cette phase atomique est compos«ee de deux parties. Une
partie froide peupl«ees de nuages denses et une zone inter-nuages plus chaude et t«enue. Le
chau!age a lieu par e!et photo«electrique dans les r«egions de photodissociation. Il sÕagit de
lÕabsorption dÕun photon ultraviolet par un grain de poussière. Ce dernier va aller lui arracher
un «electron et va chau!er le gaz par collision. Cependant, lÕ«energie disponible est insu#sante
pour provoquer des transitions «electroniques et on ne peut observer directement le spectre
de ces r«egions HI. Cependant, lÕatome dÕhydrogène pr«esente une «emission dans le domaine
radio li«e à une interaction quantique entre proton et «electron, formant tout deux lÕatome
dÕhydrogène. Il sÕagit de la raie de structure hyperÞne [HI] à 21 cm.

Nuages mol«eculaires (H2)

Les mol«ecules du milieu interstellaire sont mises en «evidence par leur raie en «emission ou
en absorption. Il faudra attendre lÕavènement des observations en radio et en millim«etrique
pour avoir une vision plus «eto!«ee du milieu mol«eculaire. On d«enombre aujourdÕhui plus de
120 mol«ecules, comme par exemple CH, CH+ , CN, OH, H2O, ... H2 reste la mol«ecule la plus
r«epandue dans le milieu interstellaire.

Les mol«ecules pr«esentent trois types de transitions : «electroniques, vibrationnelles, et
rotationnelles :
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Ð Les vibrations «electroniques ont une «energie de lÕordre de plusieurs eV et leur domaine de
longueur dÕonde correspondant est lÕUV lointain. Par exemple, on observe les transitions
«electroniques de la mol«ecule H2 à des longueurs dÕondes inf«erieures à 115 nm.

Ð Il existe trois modes possibles pour la vibration selon le type de mol«ecules. Le mode
dÕ«elongation dÕune mol«ecule correspond à une variation de la distance interatomique.
Il existe «egalement des vibrations de ßexion ou encore de d«eformation. Ces transitions
correspondent à des «energies de lÕordre de la fraction dÕeV et sont observ«ees dans
lÕinfrarouge proche.

Ð Les transitions rotationnelles correspondent à la quantiÞcation de la rotation de la
mol«ecule. Dans ce cas, les «energies consid«er«ees atteignent quelques meV et le domaine
de longueurs dÕondes est celui du submillim«etrique, millim«etrique et centim«etrique.

La physique du milieu mol«eculaire est di#cile à appr«ehender pour plusieurs raisons. Tout
dÕabord, le problème observationnel est bien pr«esent. Du fait des longueurs dÕondes consid«er«ees
et de potentielles faibles transitions, il faut des observations de grande qualit«e et dans un
domaine spectral pas toujours atteint facilement. Une autre raison est la complexit«e des
mol«ecules elle-möemes. En e!et, certaines mol«ecules sont inobservables dans certaines transi-
tions de part la sym«etrie möeme de la mol«ecule. LorsquÕune mol«ecule est sym«etrique, seules
les transitions «electroniques sont permises. Et de ce fait, ces mol«ecules sont di#cilement
observables en rotation ou en vibration.

Le chau!age des r«egions mol«eculaires du milieu interstellaire est essentiellement döu aux
rayons cosmiques (Goldsmith and Langer 1978). Une autre approche a «et«e propos«ee par Fal-
garone and Puget (1985) où ils ajoutent au chau!age par rayons cosmiques cit«e pr«ec«edemment
un chau!age döu aux collisions gaz-grains. Les temp«eratures du gaz dans ce second m«ecanisme
sont l«eg«erement sup«erieures (de 5 à 10 K) à celles obtenues avec la première approche. Le
refroidissement des r«egions mol«eculaires se fait principalement par les raies rotationnelles de
CO et par lÕ«emission de la poussière en IR lointain et en submillim«etrique.

La poussière

Composition de la poussière

Il existe trois composantes de la poussière dans les modèles, correspondant à des r«egimes
thermodynamiques di!«erents.

Ð Les gros grains ou grains froids
DÕaprès les modèles, ils sont compos«es de silicates et de graphite et leur temp«erature
varie entre 20 et 60 K selon lÕ«emissivit«e utilis«ee et les conditions de chau!age. Leur
taille est de lÕordre de 0.1µm.

Ð Les très petits grains (VSG, de lÕanglais ÒVery Small GrainsÓ)
Ces VSGs ont «et«e introduits dans le modèle de Desert et al. (1990) pour expliquer les
fortes couleurs observ«ees avec IRAS à 12 et 25µm. Ces très petits grains, de lÕordre
de quelques nanomètres, ont des temp«eratures très «elev«ees (quelques centaines de K),
expliquant les couleurs IRAS.

Ð Les porteurs de bandes infrarouge non identiÞ«es (UIB, de lÕanglais ÒUnidentiÞed Infrared BandsÓ)
Il sÕagit de larges bandes dÕ«emission pr«esentes aux longueurs dÕonde caract«eristiques
des modes de vibration des liaisons C-H et C-C, à savoir : 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, et
12.7 µm. Pour expliquer ces raies dÕ«emission dans les spectres des galaxies, plusieurs
modèles ont «et«e propos«es, comme par exemple le plus r«epandu, celui des hydrocarbures
polycycliques aromatiques (PAH, de lÕanglais ÒPolycyclic Aromatic HydrocarbonsÓ,
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Leger and Puget 1984; Puget et al. 1985; Allamandola et al. 1985). Les PAHs comptent
entre 20 et 200 atomes et ont des tailles très faibles de quelques nanomètres. Ils sont
chau!«es stochastiquement et un rayonnement trop intense pourrait les d«etruire. Ces
mol«ecules contiennent une fraction importante du carbone des galaxies et leurs bandes
dÕ«emission ont «et«e utilis«ees comme estimateur du taux de formation dÕ«etoiles (Helou
et al. 2000; Desai et al. 2007).
Les signatures spectrales de ces mol«ecules sont visibles sur la Fig. 2.3. Cette Þgure
montre trois spectres de galaxies di!«erentes, à savoir : une où la formation stellaire est
arröet«ee, une autre à ßamb«ee de formation dÕ«etoiles, et enÞn le spectre dÕun noyaux actif
de galaxie (AGN). Ces galaxies ont des signatures spectrales très di!«erentes, en parti-
culier dans le domaine de longueur dÕonde des PAHs. Les signatures de ces mol«ecules
sont dÕailleurs plus ou moins, voire möeme pas du tout, prononc«ees sur les spectres de la
Fig. 2.3. Ce r«esultat souligne ainsi un moyen e#cace de di!«erencier les di!«erents types
de galaxies.

894 O. Laurent et al.: Mid-infrared diagnostics to distinguish AGNs from starbursts
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for each wavelength along the CVF spectra, added to a systematic error of 10% due to the transient correction method. Note that several spiral
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Fig. 7. Examples of observed spectra (solid lines) classiÞed as dominated by star forming regions (the disk and the nucleus of M82) and by an
AGN (the nucleus of NGC 1068) are shown with their corresponding model Þts based on a combination of templates (dashed line). For each
spectrum, we Þnd the appropriate combination of templates (8%AGN, 50%HII, 42%PDR for the nucleus of M82; 8%AGN, 15%HII, 77%PDR
for the disk of M82 and 77%AGN, 23%HII, 0%PDR for the nucleus of NGC 1068) using the location of those sources in the CVF diagram (see
Fig. 6). Each composite spectrum has been normalised at 14Ð15µm.

to 1, PDRs dominate the MIR emission in our sample as it
was the case for normal spiral galaxies (Boselli et al. 1997,
Roussel et al. 1999). For LW3/LW2 ratios between 1 and 6, both
an AGN and a star forming region signature may appear in our
spectra (e.g. the nucleus of NGC 253 and NGC 1068 in Fig. 8).

We note, however, that the LW2/LW4 ßux ratio is well
adapted to estimate the presence of an AGN contribution. For
LW2/LW4 ratios lower than 1.5, we clearly see that the MIR
emission is dominated by the AGN whose strong continuum
and nearly absent UIBs, contribute to decrease this ratio. For

Figure 2.3 Ð Exemples de spectres observ«es (en trait plein) de trois galaxies dans le domaine
de longueur dÕonde des PAHs. Le panneau de gauche montre le disque de la galaxie M82,
r«egion où la formation stellaire est au repos. Le panneau du centre repr«esente le noyau de
la galaxie M82, zone à ßamb«ee de formation stellaire. Et enÞn le panneau de droite est un
spectre dÕAGN. Les courbes en pointill«es sont une combinaison de templates reproduisant au
mieux les observations.Tir«ee de Laurent et al. (2000)

Emission de la poussière

Les grains de poussière sont chau!«es par absorption du rayonnement UV et visible. Ils
sont ensuite refroidis par «emission thermique de photons infrarouges. Pour bien comprendre
les e!ets de la poussière, il a «et«e n«ecessaire de la mod«eliser. Un modèle de poussière accep-
table doit reproduire de nombreuses propri«et«es physiques des poussières, dont en particulier
lÕ«emission que je d«etaille ici, et lÕextinction que jÕexplique dans le paragraphe suivant. Je vais
montrer ici les r«esultats obtenus par le modèle de Desert et al. (1990). Ce modèle utilise les
trois composants introduit pr«ec«edemment en imposant que les tailles des grains suivent une
loi de puissance.

Les trois composantes de la poussières «emettent dans des domaines de longueurs dÕonde
di!«erents. Cependant, il existe un recouvrement entre leur domaine dÕ«emission, comme on
peut le voir sur la Fig 2.4. Sur cette dernière Þgure, repr«esentant la distribution spectrale
dÕ«energie du MIS de la Galaxie (Desert et al. 1990), on voit chaque composant dominer avec
la longueur dÕonde croissante dans cet ordre : les PAHs, les VSGs et les gros grains.

Ce modèle reproduit bien les observations. DÕautres modèles ont «et«e propos«es depuis,
comme celui de Dwek et al. (1997), mais qui reproduit mal lÕextinction, ou celui de Draine
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Figure 2.4 Ð Spectre dÕ«emission de la poussière (trait plein). On peut voir ici la contribution
des di!«erentes composantes de la poussière à la distribution spectrale dÕ«energie du MIS, avec
en tirets la contribution des PAHs, en pointill«es, la contributions des VSGs et en tirets-
pointill«es la contribution des gros grains.Tir«ee de Desert et al. (1990)

and Li (2001), qui reproduit correctement extinction et «emission mais qui introduit trop
dÕ«el«ements lourds par rapport à la r«ealit«e. Un modèle r«ecent, Zubko et al. (2004) permet de
bien reproduire les observations.

Je vais maintenant d«etailler le ph«enomène dÕextinction due à la poussière.

Extinction par la poussière

Je donne ici lÕ«equation du transfert de rayonnement :

I (#) = I 0(#)e# $" . (2.1)

Dans lÕEq. 2.1,&% est lÕ«epaisseur optique.
LorsquÕon observe la formation stellaire à travers un nuage de poussière, on assiste à

une diminution de la luminosit«e attendue. Cette att«enuation est lÕe!et combin«e de deux
ph«enomènes : lÕabsorption des photons par la poussière dÕune part, et la di!usion de ces pho-
tons dans les directions autre que la direction incidente dÕautre part. Il sÕagit de lÕextinction
par la poussière. LÕextinction est not«ee A% et sÕexprime par rapport à lÕ«epaisseur optique
comme&% = 0 .921A%. De cette manière lÕEq. 2.1 devient :

I (#) = I 0(#)10# (A " / 2.5) (2.2)

Il est commun de normaliser lÕextinction A% par le terme dÕexcès de couleur E(B-V). Ce
facteur correspond à la di!«erence entre les extinctions dans les bandes spectrales larges B
(bande bleue, centr«ee à 4400ûA) et V (bande visible centr«ee à 5500ûA).

E (B " V ) = AB " AV (2.3)



28 Les galaxies

CÕest dÕailleurs ce facteur E(B-V) que jÕutiliserai dans la Partie II pour analyser lÕextinc-
tion a!ectant mon «echantillon.

Je viens de d«eÞnir lÕextinction de la poussière de manière g«en«erale. Mais pour mod«eliser
cette extinction, il a fallu consid«erer les di!«erentes espèces de grains d«ecrites pr«ec«edemment
et regarder leur contribution à lÕextinction. CÕest ce qui est repr«esent«e à la Fig. 2.5 avec le
modèle de Desert et al. (1990).
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Figure 2.5 Ð Courbe dÕextinction par la poussière (trait plein) avec en tirets la contribution
des PAHs, en pointill«es, la contributions des VSGs et en tirets-pointill«es la contribution des
gros grains.Tir«ee de Desert et al. (1990)

Cette Fig. 2.5 repr«esente lÕ«evolution de la section e#cace de la poussière normalis«ee
à la colonne de densit«e dÕhydrogène' H avec lÕinverse de la longueur dÕonde. On y voit
«egalement la contribution des petits grains, des PAHS et des gros grains par rapport à la
courbe dÕextinction totale. On observe sur cette Þgure un pic dÕ«emission en UV à 2175ûA
ainsi quÕune «evolution non lin«eaire en infrarouge.

2.2.3 Trou noir central

En plus des «etoiles et du milieu interstellaire, la plupart des galaxies possèdent un trou
noir supermassif en leur centre. LÕexemple le plus courant est celui de notre propre Galaxie,
la Voie Lact«ee, poss«edant elle möeme un trou noir supermassif, bien quÕil ne sÕagisse pas dÕun
trou noir des plus actifs.

La pr«esence dÕun trou noir au centre dÕune galaxie peut conduire à la formation dÕun
disque dÕaccr«etion autour de ce trou noir et peut provoquer des jets ou du rayonnement
X. Dans ces cas là, on parle alors de noyaux actifs de galaxies (AGN, deActive Galactic
Nucleus en anglais), faisant partie des sources de radiations «electromagn«etiques parmi les
plus lumineuses de lÕUnivers.

Les dernières d«ecades ont «et«e le t«emoin de nombreuses «etudes pour mieux comprendre ce
ph«enomène très lumineux au sein des galaxies, mais aussi pour comprendre le lien entre lÕAGN
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et sa galaxie höote. Un autre aspect de ces objets physiques mÕint«eresse particulièrement. Il
sÕagit de leur lien avec la formation stellaire. Je discuterai dÕailleurs de cette connexion, que
jÕappelle connexion ÒAGN-StarburstÓ de part leurs termes anglais, à la sous-section 3.3.3.

2.3 Distribution spectrale dÕ«energie des galaxies

Dans la section pr«ec«edente, jÕai d«ecrit les di!«erents composants dÕune galaxie. Je vais
maintenant mÕint«eresser dans cette section au rayonnement «electromagn«etique «emis par une
galaxie et à la contribution des di!«erents composants d«ecrits à la section 2.2. Une manière
dÕavoir une vision dÕensemble de la contribution des di!«erents composants des galaxies est de
repr«esenter le ßux dÕune galaxie en fonction de la longueur dÕonde observ«ee, cÕest ce quÕon
appelle la distribution spectrale dÕ«energie dÕune galaxie (SED, de lÕanglaisSpectral Energy
Distribution ).

2.3.1 Contribution des di!«erents constituants dÕune galaxie à sa distribution spectrale
dÕ«energie

Je me suis inspir«ee des travaux de Fr«ed«eric Galliano pour sch«ematiser les contributions
de di!«erents composants dÕune galaxie à sa SED comme je le montre sur la Fig. 2.6. Cette
dernière Þgure montre la contribution des populations dÕ«etoiles (jeunes et vieilles), du mi-
lieu di!us, des nuages mol«eculaires et des r«egions de photodissociation. Ces r«egions (PDR,
de lÕanglaisphotodissociation regions) sont des zones du milieu interstellaire où le rayonne-
ment UV est assez intense pour dissocier les mol«ecules mais plus assez riche pour ioniser les
atomes. Je nÕai pas d«etaill«e ces r«egions dans la section pr«ec«edente. En e!et il nÕy a pas de
di!«erences fondamentales dans les propri«et«es physico-chimiques de ces PDR par rapport au
milieu interstellaire neutre en g«en«eral.

Je vais maintenant regarder la contribution de ces composants à la SED dÕune galaxie.
Les «etoiles contribuent essentiellement aux longueurs dÕondes UV et optique. Il est int«eressant
de s«eparer «etoiles jeunes (de type, O,B), dominant lÕUV, et «etoiles vieilles, dont le spectre est
d«ecal«e vers lÕIR proche en raison de la pr«esence dÕ«etoiles «evolu«ees. Le milieu di!us est domin«e
par une composante de poussière chaude et couvre toute la gamme spectrale observ«ee. Les
nuages mol«eculaires «etant très opaques aux rayonnement UV et IR, leur contributionà la SED
nÕest visible que dans lÕIR lointain. Cette contribution provient essentiellement de lÕ«emission
des gros grains de poussière. Et enÞn, la contribution des PDR est non n«egligeable, surtout
en optique et en IR moyen.

La SED totale est repr«esent«ee sur la Fig. 2.7. LÕimportance attribu«eeà chaque constituant
et donc le poids donn«e à son rayonnement par rapport au rayonnement total de la galaxie
varie selon le type de galaxies observ«ees. Il sÕagit ici dÕun exemple, tout comme les di!«erents
spectres de la Fig. 2.6.

Comme je lÕai mentionn«e pr«ec«edemment, la SED globale dÕune galaxie d«epend du type de
la galaxie observ«ee, de sa m«etallicit«e, de sa capacit«e à former des «etoiles, etc. Je vais regarder
plus en d«etails dans la section qui suit la vari«et«e de SEDs que lÕon peut rencontrer.

2.3.2 Di!«erence dans les SEDs

La Fig. 2.8 montre la diversit«e des SEDs selon le type de galaxie consid«er«e. Cette Þgure,
tir«ee de Galliano (2004) montre la distribution spectrale dÕ«energie, en regardant du bas de
la Þgure vers le haut, dÕune galaxie elliptique, dÕune galaxie spirale, dÕune galaxie à ßamb«ee
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Figure 2.6 Ð D«ecomposition de la SED globale dÕune galaxie. Les di!«erents panneaux
repr«esentent la contribution des «etoiles jeunes, des «etoiles vieilles, du milieu di!us, des nuages
mol«eculaires et des PDR au rayonnement «electromagn«etique dÕune galaxie. La galaxie au
centre est la galaxie des antennes, obtenue par Hubble. Les ßèches rouges ne sont donn«ees
quÕà titre indicatif et servent plus à illustrer les di!«erents spectres quÕà r«eellement indiquer
proprement la localisation des di!«erents constituants. Inspir«ee de la thèse de Fr«ed«eric Gal-
liano.
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Figure 2.7 Ð Distribution spectrale dÕ«energie globale dÕune galaxie.Tir«ee de la thèse de
Fr«ed«eric Galliano

de formation stellaire, et Þnalement dÕune galaxie ultralumineuse en infrarouge ÒULIRGÓ.
Ces galaxies di!èrent par leur propri«et«es physiques de base (taille, masse, luminosit«e) mais
aussi par la proportion des di!«erentes phases qui les constituent. Par exemple, les galaxies
elliptiques sont connues pour öetre pauvres en poussières. Il est clair sur la Fig. 2.8 que le
spectre des galaxies elliptiques est domin«e par une population dÕ«etoiles vieilles. La formation
stellaire est donc faible dans une telle galaxie. Il en est de möeme dans la galaxie spirale
repr«esent«eeà la Fig. 2.8, möeme si cette fois-ci le milieu interstellaire est plus riche en poussière
que dans le cas de la galaxie elliptique.

La galaxie à formation dÕ«etoiles ou ÒStarburstÓ en anglais, voit son spectre dominer
en IR, là où «emettent les poussières. La composante stellaire est «egalement plus impor-
tante dans cette galaxie que dans les deux pr«ec«edents, due à cette Òßamb«ee de formation
dÕ«etoilesÓ, comme son nom lÕindique. Et Þnalement, la galaxie ULIRG pr«esente un spectre
encore di!«erents de la galaxie pr«ec«edente. En e!et, lÕhistoire stellaire semble di!«erente dans
lÕULIRG, au vu du spectre dans la partie UV/optique qui montre une «evolution plus stable
avec la longueur dÕonde. LÕAGN domine ici la distribution spectrale dÕ«energie de la galaxie
et donc sa luminosit«e infrarouge, rendant ainsi la SED de ce type de galaxies plus plate que
les autres SEDs. La pr«esence dÕun AGN peut avoir un lien avec la formation mais à lÕheure
actuelle rien nÕest encore «etabli. Je reviendrai dÕailleurs sur cette probl«ematique au chapitre
suivant.

Au vue de ces di!«erences entre les galaxies, il est n«ecessaire de bien connaöõtre le type de
galaxies qui peuplent lÕ«echantillon «etudi«e. Il faut «egalement öetre capable de mod«eliser la dis-
tribution spectrale dÕ«energie pour des galaxies très vari«ees. CÕest ce qui a introduit la cr«eation
de bibliothèque spectrale dÕ«energie de galaxies, tenant compte des propri«et«es physiques de
ces dernières. Je d«etaillerai ces bibliothèques à la dernière sous-section du chapitre 3.
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Figure 2.8 Ð Di!«erents exemples de distributions spectrales dÕ«energie. Cette Þgure repr«esente
di!«erents types de galaxies : un exemple de galaxie elliptique, le disque dÕune galaxie spirale,
une galaxieà ßamb«ee de formation stellaire et une galaxie ultralumineuse en infrarouge.Tir«ee
de Galliano (2004)



Chapitre 3
M«ethodes dÕ«etude des galaxies

3.1 D«etermination de la distance des galaxies

Je cherche à comprendre la formation et lÕ«evolution des galaxies. Pour pouvoir connaöõtre
le lien entre les galaxies, il me faut avant tout öetre capable de pouvoir d«eterminer leur distance
par rapport à nous. Il me sera ainsi possible de discuter dÕune «eventuelle «evolution entre elles.
Comme je lÕai introduit au chapitre 1, les cosmologues raisonnent en terme de Òd«ecalage vers
le rougeÓ, que jÕappellerai dans toute la suite de mon manuscrit par le terme correspondant
anglaisredshift. Il existe deux principales m«ethodes pour d«eterminer le redshift des galaxies. Il
sÕagit de la m«ethode des redshifts photom«etriques, et de celle des redshifts spectroscopiques,
que je vais d«ecrire dans chaque sous-section suivante, puis comparer en terme dÕe#cacit«e.

3.1.1 Les redshifts spectroscopiques

Un redshift spectroscopique, comme son nom lÕindique, est obtenu à partir du spectre
de lÕobjet. Il est calcul«e à partir de lÕidentiÞcation des signatures spectrales caract«eristiques
de lÕobjet. Ces signatures doivent öetre en accord entre elles, ce qui signiÞe quÕelles doivent
toutes aboutir à lÕobtention du möeme redshift. Si on considère que les spectres de galaxies
sont observ«es sur la plage de longueur dÕonde [#min, #max ], alors à un redshift z donn«e, les
signatures spectrales correspondent à lÕintervalle#min/ (1 + z) < # < #max/ (1 + z). Cet
intervalle de longueur dÕonde au repos d«epend donc du redshift de lÕobjet. Par cons«equent,
ce ne sont pas toujours les möemes raies caract«eristiques qui sont utilis«ees pour d«eterminer le
redshift spectroscopique de lÕobjet, cela d«epend de son redshift.

Le paragraphe suivant d«etaille les techniques dÕobtention de ces redshifts bas«ees sur la
spectroscopie optique. On est limit«e par la transmission de lÕatmosphère et par le fait que
la sensibilit«e des d«etecteurs chutent dans le rouge. En tenant compte de cela, le spectre
des galaxies est domin«e par des signatures spectrales di!«erentes selon lÕintervalle de redshift
consid«er«e. Cette liste nÕest pas du tout exhaustive et nÕest donn«ee quÕà titre indicatif :

Ð 0< z < 0.5 : la raie caract«eristique à ces longueurs dÕondes est la raie H" à 6563 ûA.
Ð 0.5 < z < 1.5 : la raie dÕ«emission [OII] à 3727ûA est une des raies dominant le spectre

des galaxies à ces redshifts.
Ð 1.5 < z < 2.7 : cette plage de redshift est commun«ement appel«e Òd«esert en redshiftÓ.

En e!et, à ces redshifts là, la r«egion dÕ«emission à 4000ûA nÕest plus visible par les
spectrographes. Et les longueurs dÕondes sond«eesà ces redshifts (# < 4000ûA) possèdent
peu de signatures spectrales caract«eristiques. Pour parer à ce manque dÕinformations,
une technique possible est de cr«eer des templates de galaxies à ces redshifts.

Ð z > 3 : à ces grands redshifts, la raie utilis«ee est le plus souvent celle de Lyman$ à
1216ûA.
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Il faut toutefois noter que dans de nombreuses «etudes spectroscopiques, aucune pr«e-
selection (photom«etrique ou morphologique) nÕest faite. Cela signiÞe que lÕ«echantillon de ga-
laxies dont on cherche les redshifts est contamin«e par des «etoiles et des quasars. Pour «eliminer
ces contaminants, il faut comparer les spectres obtenus pour les objets de lÕ«echantillon à des
spectres caract«eristiques dÕ«etoiles et quasars.

3.1.2 Les redshifts photom«etriques

Baum (1962) a introduit lÕusage des redshifts photom«etriques. Cette m«ethode se base sur
la comparaison entre des couleurs pr«edites par des templates pour di!«erents redshift et les
couleurs observ«ees de lÕobjet dont on cherche à d«eterminer le redshift. On cherche alors à
d«eterminer le template et le redshift qui reproduisent le mieux les couleurs observ«ees. Cette
m«ethode de redshifts photom«etriques a d«ejà largement fait ses preuves (Arnouts et al. 1999;
Ilbert et al. 2006, 2009), surtout lorsquÕil sÕagit dÕobtenir le redshift dÕun large «echantillon
de galaxies. Cependant, pour obtenir des redshifts photom«etriques robustes, il faut se baser
sur la discontinuit«e de Balmer à 4000ûA ou de Lyman à 912 ûA. Il faut donc couvrir cette
longueur dÕonde quelques soit le redshift de la source et par cons«equent avoir des observations
obtenues dans de nombreux Þltres.

Je d«etaillerai au chapitre 4 la grande qualit«e des redshifts photom«etriques obtenus juste-
ment par Ilbert et al. (2009) dans le champ COSMOS, là où je place mon «etude.

Dans ce pr«esent paragraphe, je vais donner les grandes lignes de la m«ethode standard
pour obtenir des redshifts photom«etriques. Cette m«ethode peut öetre brièvement d«ecompos«ee
en les di!«erents points suivants :

Ð Il faut tout dÕabord cr«eer un jeu de templates repr«esentatifs des spectres de galaxies
observ«ees.

Ð Il faut ensuite faire «evoluer ces templates sur une grille de redshift et dÕextinction, de
sorte à couvrir le plus de cas physiques possibles et öetre le plus complet possible. Il faut
toutefois faire attention à ne pas choisir trop de templates (à lÕ«etape pr«esente) pour
«eviter une trop grande d«eg«en«erescence dans les calculs.

Ð Il faut obtenir les magnitudes apparentes pour chaque template sur la grille de redshift,
et pour chaque Þltre utilis«e. On obtient alors une relation entre la couleur et le redshift
pr«edit.

Ð Il faut par la suite comparer cette relation pr«edite avec les couleurs observ«ees.
Ð Pour choisir le meilleur template et le meilleur redshift, ce qui signiÞe le couple (tem-

plate, redshift) qui reproduit au mieux la couleur observ«ee de la galaxie, la m«ethode de
minimisation du ( 2 est utilis«ee (Arnouts et al. 1999) selon la formule qui suit :

( 2 =
'

i

(
Fobs,i " s %Ftem,i

' obs,i

) 2

(3.1)

Dans cette pr«ec«edente «equation,Fobs,i est le ßux observ«e avec' obs,i lÕerreur correspon-
dante dans le Þltre i. Ftem,i est le ßux pr«edit pour un template donn«e dans le möeme
Þltre i. s est un coe#cient permettant de normaliser le ßux du template à celui de la
galaxie.

3.1.3 Redshifts photom«etriques versus redshifts spectroscopiques

Dans cette sous-section, je discute de la validit«e des redshifts photom«etriques par rapport
aux redshifts spectroscopiques. Une fois de plus, je d«etaillerai davantage ce point dans le
cadre bien pr«ecis de mon «etude du champ COSMOS au chapitre 4 de ce manuscrit.
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De part leur construction, les redshifts photom«etriques sont bien söur moins pr«ecis et
moins robustes que les redshifts spectroscopiques. Cependant, au cours des dernières ann«ees,
lÕam«elioration des techniques dÕobtention des redshifts photom«etriques a rendu possible lÕuti-
lisation de ces redshifts de manière Þable, comme le montre la Fig. 3.1. Cette Þgure compare
les redshifts photom«etriques d«eriv«es par Arnouts et al. (1999) et les redshifts spectroscopiques
du champs HDF North. La coh«erence entre les deux types de redshifts est ßagrante. En e!et,
la plupart des redshifts photom«etriques obtenus sont peu «ecart«es de la valeur du redshift
photom«etrique (i.e. avec " z < 0.2). Qui plus est, seulement 5 galaxies sur les 106 sources de
leur «echantillon pr«esentent une erreur catastrophique. Ces r«esultats confortent bien la Þabilit«e
de lÕutilisation des redshifts photom«etriques.
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Figure 3.1 Ð Comparaison entre les redshifts photom«etriques d«eriv«es par Arnouts et al.
(1999) dans le champs HDF North et les redshifts spectroscopiques quand ils sont disponibles.
Les droites en pointill«es et en tirets correspondent respectivement à "z = 0.5 et " z = 0.2.
Tir«ee de Arnouts et al. (1999)

Les redshifts photom«etriques pr«esentent un autre avantage par rapport à la spectrosco-
pie. En e!et, au vu des techniques dÕobtention des redshifts photom«etriques, il est possible
dÕ«evaluer le redshift dÕune galaxie möeme très faible. Les relev«es de redshifts photom«etriques
peuvent ainsi gagner jusquÕà deux ordres de magnitude en profondeur par rapport à un re-
lev«e spectroscopique. Toutefois, il est vrai que le redshift de ces sources très faibles aura une
incertitude plus grande.

EnÞn, le point fort des redshifts photom«etriques est surtout la possibilit«e dÕobtenir le red-
shift de toutes les sources dÕun «echantillon, möeme des plus peupl«es. La spectroscopie demande
en e!et un fort coöut t«elescope quÕil est parfois di#cile dÕobtenir pour des relev«es cosmolo-
giques trop importants. La photom«etrie semble donc pr«esenter un atout majeur. Cependant,
pour avoir des redshifts photom«etriques robustes, il est n«ecessaire dÕavoir des Þltres en quan-
tit«e su#sante, pour couvrir une large gamme de redshift, tout dÕabord, mais aussi dÕavoir
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des Þltres «etroits. En e!et, Wolf et al. (2004) a mis en «evidence avec son «etude COMBO-17
que les Þltres «etroits permettaient dÕatteindre une meilleure pr«ecision sur les redshifts pho-
tom«etriques, de lÕordre dedz

1+ z ! 0.2. En e!et, plus le nombre de Þltres utilis«es est grand
et plus la bande passante de ces Þltres est «etroite. On se rapproche alors dÕun r«eel cas de
spectroscopie, ce qui permet de contraindre la SED de manière beaucoup plus robuste.

Pour r«esumer, il existe dans la litt«erature un bon accord entre redshifts photom«etriques et
redshifts spectroscopiques. Cette bonne corr«elation me permettra dÕutiliser avec une grande
Þabilit«e les redshifts photom«etriques du champ COSMOS dans les Parties II & III, comme
explicit«e au chapitre 4.

3.2 Le taux de formation dÕ«etoiles des galaxies (SFR)

Les «etoiles sont un composant important des galaxies, comme vu au chapitre 2. Il est par
cons«equent int«eressant de pouvoir quantiÞer combien dÕ«etoiles se sont form«ees au cours de
lÕhistoire de la galaxie. Ceci permet en e!et de pouvoir savoir si toutes les galaxies en sont au
möeme stade de formation dÕ«etoiles. Certaines sont-elles plus rapides pour former des «etoiles ?
Y a t-il une «evolution entre les galaxies par rapport à leur taux de formation dÕ«etoiles ?

Cependant, les «etoiles jeunes individuelles ne sont pas r«esolues, mises à part dans les
galaxies les plus proches, et cela möeme avec les avanc«es technologiques et avec les observations
des plus puissants t«elescopes. La plupart de lÕinformation sur les propri«et«es de formation
stellaire des galaxies provient des mesures de luminosit«es dans lÕultraviolet (UV), lÕinfrarouge
lointain (FIR), ou encore via les raies de recombinaison n«ebulaires.

Dans cette section je d«ecris brièvement les m«ethodes les plus utilis«ees pour calculer le
taux de formation dÕ«etoiles dans les galaxies. Je discute ensuite de lÕ«evolution de ce taux de
formation dÕ«etoiles avec le redshift. JÕappellerai par la suite le taux de formation dÕ«etoiles des
galaxies par son acronyme anglais, à savoir SFR (deStar Formation Rate).

Je tiens à souligner ici que ces m«ethodes dÕobtention du SFR sont analys«ees en d«etails
par Kennicutt (1998b).

3.2.1 Estimateurs du SFR

Ð LÕultraviolet

Le spectre du continuum ultraviolet est domin«e par les «etoiles jeunes, rendant les calculs
de SFR dans lÕUV très robustes. LÕintervalle de longueurs dÕondes est approximative-
ment 1250-2500ûA. Une s«erie dÕhypothèses est n«ecessaire pour d«eterminer la relation
permettant de calculer le SFR à partir de lÕUV. Il faut supposer le SFR constant sur
une p«eriode plus grande que la dur«ee de vie des populations dominantes «emettant en
UV, i.e. ! 108 ans. Il est «egalement n«ecessaire de choisir une fonction de masse initiale,
ou IMF de lÕanglaisInitial Mass Function . Dans lÕhypothèse dÕune IMF de Salpeter
(1955), le spectre UV sÕavère öetre pratiquement plat sur lÕintervalle 1500-2800ûA, ren-
dant lÕexpression du SFR assez simple :

SFR(M % year# 1) = 1 .4 %10# 28L #(ergs s# 1 Hz# 1). (3.2)

Il est important de noter que lÕEq. 3.2 est valable pour les galaxies dont le SFR est
continu sur une p«eriode de lÕordre de 108 ann«ees au minimum. Dans le cas de galaxies
form«ees de populations plus jeunes, comme les galaxiesà ßamb«ee de formation dÕ«etoiles,



3.2 Le taux de formation dÕ«etoiles des galaxies (SFR) 37

le rapport SFR/L # serait beaucoup plus faible. Il est donc important de connaöõtre la
nature de la population de galaxies à «etudier avant de calculer le SFR de ces sources.
Finalement, cette m«ethode de calcul de SFR est directement li«eeà lÕ«emission provenant
des populations dÕ«etoiles les plus jeunes. Cette technique pr«esente alors lÕavantage de
donner des estimations robustes dans le cas des galaxies à formation stellaire et cela
sur un large intervalle de redshifts.
Cependant il existe une limitation importante dans cette m«ethode dÕobtention du SFR
par le continuum UV. En e!et, les SFRs ainsi calcul«es d«ependent fortement de lÕIMF
choisie. Par exemple, si on regarde lÕintervalle de longueur dÕonde 1500 à 2500ûA les
«etoiles dominant le spectre ont des masses sup«erieures à! 5 M%. Par cons«equent, il est
n«ecessaire dÕextrapoler aux faibles masses pour d«eterminer le SFR des galaxies, dÕoù
lÕimportance de lÕhypothèse faite sur lÕIMF. N«eanmoins, (Scalo et al. 1998) ont montr«e
peu de variations dans les di!«erentes IMF envisageables pour les galaxies à formation
dÕ«etoiles.

Ð Le continuum en infra-rouge

Une fraction non n«egligeable de la luminosit«e dÕune galaxie est absorb«ee par la poussière
du milieu interstellaire et r«e-«emis en infra-rouge, à des longueurs dÕonde de lÕordre de
10-300µm. LÕinfrarouge pourra öetre consid«er«e comme un bon traceur de la formation
dÕ«etoiles si les «etoiles jeunes et massives peuplant les galaxies chau!ent la poussière de
manière e#cace. Le meilleur exemple où lÕinfrarouge est consid«er«e comme un excellent
estimateur de formation stellaire est le cas suivant. Les «etoiles jeunes dominent le champ
de radiation de lÕUV au domaine visible, et les opacit«es de la poussière sont «elev«ees,
alors la luminosit«e IR mesure la luminosit«e bolom«etrique de cette formation dÕ«etoiles.
Ces conditions ultimes dÕe#cacit«e de lÕinfrarouge comme estimateur de la formation
stellaire a lieu dans les galaxies où ont lieu dÕintenses formations dÕ«etoiles (galaxies à
ßamb«ee de formation dÕ«etoiles ou encorestarbursts en anglais).

SFR(M %yr # 1) = 4 .5 %10# 44L IR (erg s# 1) (3.3)

où L IR est la luminosit«e infrarouge calcul«ee entre 8-1000µm.
LÕEq. 3.3 est valable dans le cas des galaxies à ßamb«ee de formation dÕ«etoiles öag«ees de
moins de 108 ans et suivant une IMF de Salpeter (1955).

Ð Raies de recombinaison

Il est «egalement possible dÕutiliser les raies de recombinaison comme les raies H" , H&,
Pa" , Pa&, Br" et Br ' . Ces raies r«e-«emettent la luminosit«e des galaxies dans un petit
intervalle centr«e sur la longueur dÕonde de la limite de Lyman, i.e 1216ûA, permettant
ainsi de sonder les populations dÕ«etoiles jeunes et massives. Les relations entre le SFR
et ces raies de recombinaison ont largement «et«e «etudi«ees (e.g., Gallagher et al. 1984;
Kennicutt et al. 1994; Madau et al. 1998; Kennicutt 1998b). Suivant les calibrations de
Kennicutt et al. (1994) et Madau et al. (1998), il a «et«e «etabli :

SFR(M %yr # 1) = 7 .9 %10# 42L (H" )(erg s# 1) (3.4)

Je montrerai au chapitre 7 comment jÕai utilis«e la raie Pa" pour d«eterminer le SFR de
mes galaxies à formation dÕ«etoiles à z! 2.
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et al. (2006). A parallel set of assumptions to step (2) regarding
the generation of SNe Ia lead to predictions for the SN Ia rate
density, and this is explored in some detail with tantalizing im-
plications regarding the extent of the SN Ia delay time.

In x2 we update the SFH data compilation of Hopkins (2004)
and address some of the assumptions that affect the normalization.
We identify the best parametric Þt to the most robust subset of this
data inx3, consistent with the! e limits from SK. Inx4 we present
the results of this Þtting in terms of the stellar and metal mass
density evolution and the SN II and SN Ia rate evolution. The im-
plications for the assumed IMF and SN Ia properties are discussed
further inx 5.

The 737 cosmology4 is assumed throughout, withH0 !
70 km s" 1 Mpc" 1, ! M ! 0:3, and! " ! 0:7 (e.g., Spergel et al.
2003).

2. THE DATA

The compilation of Hopkins (2004) was taken as the starting
point for this analysis, shown in Figure 1 as gray points. These
data are reproduced from Figure 1 of Hopkins (2004) and use
their ÔÔcommonÕÕ obscuration correction where necessary. Ad-
ditional measurements are indicated in color in Figure 1. For
zP 3, these consist of FIR (24" m) photometry from theSpitzer
Space Telescope(Pe«rez-Gonza«lez et al. 2005; Le FlocÕh et al.
2005) and UV measurements from the SDSS (Baldry et al. 2005),
GALEX (Arnouts et al. 2005; Schiminovich 2005), and the
COMBO17 project (Wolf et al. 2003). Atz ! 0:05, a new radio
(1.4 GHz) measurement is shown (Mauch 2005), which is highly
consistent with the FIR results, as expected from the radio-FIR
correlation (Bell 2003a). Also at low redshift (z ! 0:01) is a new
H#-derived measurement (Hanish et al. 2006). At higher red-
shifts, additional SFH measurements come from the Hubble Ultra
Deep Field (UDF; Thompson et al. 2006) and from various pho-
tometric dropout analyses, probing rest-frame UV luminosities
(Bouwens et al. 2003a, 2003b, 2006; Ouchi et al. 2004; Bunker
et al. 2004). The UDF measurements of Thompson et al. (2006)
are derived through Þtting spectral energy distributions to the
UDF photometry using a variety of templates with a range of
underlying assumptions. In particular, this includes different IMF
assumptions for different templates. Although we show these
measurements in Figure 1 for illustrative purposes (having scaled
them, assuming they were uniformly estimated using a Salpeter
1955 IMF), we do not include them in subsequent analyses, as
there is no clear process for scaling these measurements to our as-
sumed IMFs in the absence of a common original IMF assumption.

2.1.SFR Calibrations

Throughout we assume the same SFR calibrations as Hopkins
(2004). Uncertainties in the calibrations for different SFR indi-
cators will correspond to uncertainties in the resulting SFH nor-
malization for that indicator. Issues regarding SFR calibrations
are detailed in Moustakas et al. (2006), Kennicutt (1998), and
Condon (1992). Perhaps the most uncertain calibrations are the
radio (1.4 GHz) and FIR indicators (although the [Oii] indicator
has a similar level of uncertainty). For FIR SFRs, Kennicutt
(1998) indicates a variation of about 30% between calibrations
in the literature. Bell (2003a) reÞnes the 1.4 GHz calibration
of Condon (1992), following an exploration of the origins of the
radio-FIR correlation, and the implication is that the radio SFR
calibration has about the same uncertainty as the FIR, assuming

no contamination by emission from an active galactic nucleus
(AGN). More signiÞcantly, however, for individual galaxies
there can be large differences, up to an order of magnitude, in the
SFRs inferred through different indicators (e.g., Hopkins et al.
2003), although on average for large samples there is a high level
of consistency. This is reßectedin the overall consistency be-
tween SFR densities,ú$#, estimated from different indicators, with
at most about a factor of 2 or 3 variation (which also includes
the uncertainty in dust obscuration corrections, where relevant).
This scatter is still notably larger than the uncertainties in in-
dividual SFR calibrations and is suggestive of the overall level
of systematic uncertainty in the individual calibrations. It is likely
that this reßects subtleties such as low-level AGN contamination
in various samples, the difÞculties with aperture corrections where
necessary, dust obscuration uncertainties (discussed further be-
low), and other issues. It is for these reasons that we neglect the
details of the underlying SFR calibrations, as their small formal
uncertainties are dominated by these larger systematics. Fur-
thermore, the effect of these systematics between different SFR
indicators acts to increase the scatter in the overall SFH compi-
lation, rather than to systematically shift all measurements in
a common direction. So even the factor of 2Y3 variation here
cannot be viewed precisely as an uncertainty on the SFH nor-
malization. In this sense, the level of consistency betweenú$#
measurements using dramatically different samples and SFR in-
dicators, over the whole redshift range up toz $ 6, is actually
quite encouraging.

2.2.Dust Obscuration Corrections

The issue of dust corrections is complex and has been ad-
dressed by many authors (e.g., Buat et al. 2002, 2005; Bell
2003b; Calzetti 2001). Hopkins (2004) compared assumptions4 Thanks to Sandhya Rao (Rao et al. 2006) for this terminology.

Fig.1.Ñ Evolution of SFR density with redshift. Data shown here have been
scaled, assuming the SalA IMF. The gray points are from the compilation of
Hopkins (2004). The hatched region is the FIR (24" m) SFH from Le FlocÕh
et al. (2005). The green triangles are FIR (24" m) data from Pe«rez-Gonza«lez et al.
(2005). The open red star atz ! 0:05 is based on radio (1.4 GHz) data from
Mauch (2005). The Þlled red circle atz ! 0:01 is the H# estimate from Hanish
et al. (2006). The blue squares are UV data from Baldry et al. (2005), Wolf et al.
(2003), Arnouts et al. (2005), Bouwens et al. (2003a, 2003b, 2005a), Bunker et al.
(2004), and Ouchi et al. (2004). The blue crosses are the UDF estimates from
Thompson et al. (2006). Note that these have been scaled to the SalA IMF,
assuming they were originally estimated using a uniform Salpeter (1955) IMF.
The solid lines are the best-Þtting parametric forms (see text for details of which
data are used in the Þtting). Although the FIR SFH of Le FlocÕh et al. (2005) is not
used directly in the Þtting, it has been used to effectively obscuration-correct the
UV data to the values shown, which are used in the Þtting. Note that the top
logarithmic scale is labeled with redshift values, not (1%z).
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Figure 3.2 Ð Evolution de la densit«e de taux de formation dÕ«etoiles avec le redshift.Tir«ee
de Hopkins and Beacom (2006)
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3.2.2 Evolution du SFR avec le redshift

Une fois le SFR obtenu, il est int«eressant de regarder son «evolution avec le redshift (Lilly
et al. 1996; Madau et al. 1996). Cela nous permet de savoir à quel moment de lÕöage de
lÕUnivers les galaxies ont form«e la majorit«e de leurs «etoiles. CÕest plutöot bien connu à lÕheure
actuelle que le plus gros de la masse stellaire a «et«e form«e à 1< z < 3 comme le montre
le c«elèbre ÒLilly-MadauÓ plot de la Fig 3.2 obtenu par Hopkins and Beacom (2006). Il faut
cependant remarquer que ce plot comporte beaucoup de points de mesures, mais on voit aussi
de grandes barres dÕincertitudes, sp«ecialement dans lÕintervalle de redshift qui mÕint«eresse, à
savoir 1 < z < 3.

Cependant, il sÕagit ici dÕune tendance g«en«erale. Il nÕest en e!et pas possible de discerner
quelle type de population de galaxies contribue le plus à la formation stellaire à un redshift
donn«e. Pour mieux comprendre ce qui domine la formation stellaireà un moment pr«ecis, il faut
alors regarder ce qui se passe à un redshift donn«e et à une longueur donn«ee. CÕest dÕailleurs
pour cette raison que je place mon «etude en infrarouge. Je vais montrer à la section suivante
lÕimportance des observations en infrarouge et je d«etaillerai les outils dÕ«etude d«evelopp«e pour
les galaxies infrarouges. .

3.3 Importance de lÕIR

LÕune des grandes probl«ematiques de ces dernières ann«ees est dÕarriver à comprendre les
processus qui gouvernent la formation et lÕ«evolution des galaxies. Pour arriver à r«epondre à
une telle question, une «etude des galaxies distantes est n«ecessaire, bas«ee sur la morphologie de
ces sources ainsi que de leur distribution spectrale dÕ«energie. LÕutilisation de donn«ees en IR et
en submillim«etrique prend alors tout son sens. En e!et, à des haut redshifts, ces galaxies sont
g«en«eralement plus riches en gaz et en poussière que les galaxies locales. La poussière absorbe
alors une large fraction de la radiation optique et UV de la lumière, d«egradant de manière
non n«egligeable les ßux et les morphologies observ«es. La poussière re-«emet cette radiation
absorb«ee dans le domaine de longueur dÕonde de! 1 µm, dÕoù lÕimportance des observations
dans lÕIR et le submillim«etrique.

LÕextinction d«ecroöõt avec la longueur dÕonde. Cela permet aux observations infrarouges de
mettre en «evidence des r«egions encore inexplor«ees, car enfouies sous dÕ«epaises colonnes de gaz
et donc fortement opaques en optique. Par cons«equent, lÕIR permet donc de d«evoiler toute
une population de galaxies qui pourraient öetre potentiellement manqu«ee par des s«elections
UV/optique car trop obscurcies par la poussière. En addition à cela, le domaine de longueur
dÕonde infrarouge pourrait «egalement permettre de d«eterminer si la luminosit«e dÕune galaxie
provient principalement dÕune forte activit«e de formation stellaire ou de la pr«esence dÕun
noyau actif de galaxie (AGN), comme je vais le discuter à la dernière sous-partie de cette
section.

3.3.1 Les galaxies infrarouges

Le satellite am«ericain IRAS lanc«e en 1983 a permis dÕ«etudier pour la première fois les
galaxies infrarouges. Ces galaxies, d«ecouvertes dans les ann«ees 1970, di!èrent des autres
galaxies car elles «emettent la majeure partie de leur luminosit«e dans le domaine infrarouge. Les
autres galaxies, au contraire, «emettent la majeure partie de leur luminosit«e dans le domaine
visible.

Ces galaxies infrarouges ont «et«e class«ees en trois grandes cat«egorie selon leur luminosit«e :
Ð les LIRGs : de lÕanglaisLuminous InfraRed Galaxies ont des luminosit«es infrarouges

comprises dans lÕintervalle : 1011L % < L IR < 1012L %.
























































































































































































































































































