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Resume

Une fraction non negligeable de IOhistoire de la formation stellaire a lieu dans des envi-
ronnements tes alectes par la pousseére. Il est donc naturel de se demander si on arrive a
bien contraindre cette activite de formation dOetoiles. En elet, une part importante de cette
activite pourrait @tre manquee due a la presence de poussére. COest dans ce contexte que
sOinscrit le travail que je vais presenter.

Dans la premire partie de ma thése, jOai eu pour but de determiner la fraction de galaxies
lumineuses formant des etoiles a haut redshift (i.e. 5 < z < 3) selectionnees a partir des
observations MIPS-24um du champs COSMOS manquees par les crigres UV/optique que je
detaille ci-apes. JOai applique & mon echantillon de galaxies les crigres BzK et BM/BX, ainsi
gue la selection de# IRAC peakers$ et celle des sources optiguement faibles mais brillantes
en IR (OFIR, de IOanglaig# Optically Faint IR-bright sources $ ). JOai ensuite quantibPe la
contribution de ces dilerentes sous-populations a la fonction de luminosite a m au repos
ainsi qu®a la densite de taux de formation dOetoiles & 2. Les resultats obtenus soulignent
le danger dOutiliser des selections couleurs de ce type lorsque IQon cherche a quantiber la
formation stellaire enfouie dans la pousseére. En elet, si le criere BzK o!re une identibcation
quasi-compkte (I 90%) de IOechantillon 24m, il nOen est pas de méme des autres crigres.
Par exemple, la selection BM/BX manque 50% des sources considerees et celle #lefRAC
peakers$ ne selectionne que 64% de I0echantillon dOetude. Il faut par consequent @tre prudent
lorsqu®on decide dOutiliser de telles methodes de selection qui entranent necessairement des
extrapolations incertaines, pouvant ainsi fausser notre comprehension de la contribution des
galaxies fortement alectees par |Qextinction.

Dans une seconde partie, je cherche a comprendre la nature composite des sources OFIR
les plus brillantes. Cette demarche vise a apporter une comprehension supplementaire a la
connexion AGN/galaxie a Rambee de formation stellaire. En se basant sur les donnees PACS
a 100 et 160 um du satellite herschel, je peux mieux contraindre les distributions spec-
trales dOenergie de mes sources. Je souhaite determiner la fraction de la luminosite de ces
sources due a la presence dOun AGN ou a la forte activite de formation stellaire dans le
but de mieux comprendre le lien entre ces deux phenoménes. Ces sources OFIR brillantes
(F24um > 1mJy) presentent des couleurs 100/24 et 160/24 plus faibles que les autres sources
du champ COSMOS et leur luminosite semble donc provenir majoritairement dOun AGN. Les
avancees technologiques et IQexploration des longueurs dOondes en infra-rouge lointain et en
submillimetrique, avec notamment Herschel, SCUBA-2, Alma, JWST, permettront de mieux
comprendre la connexion AGN/ Rambee de formation stellaire au sein des galaxies jusqu®a
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 elect of dust extinction. This features the context of the work | will discuss here.

First of all, |1 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. |
based my work on 24um sources brighter than 8QuJy in the COSMOS bpeld. | applied to
this mid-IR selected sample the BzK and BM/BX criteria, as well as the selections of the
OIRAC PeakersO and the OOptically Faint-IR brightO galaxies (OFIR). | also quantibed the
contribution of these sub-populations to the IR luminosity and cosmic star formation density
at z! 2. | found that the BzK criterion olers an almost complete (! 90%) identibcation of the
24um sources at 14 < z < 2.5. In contrast, the BM/BX criterion misses 50% of the MIPS
sources and the OIRAC PeakersO 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 suler. In particular, the elect of dust extinction strongly alects the completeness
of identibcations 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, | was interested in the composite nature of ultra-luminous infra-red
galaxies presenting extreme optical/mid-IR colors at 2 2. | here try to better understand the
Starburst/AGN connection in the brightest sources of my OFIR sample. Using PACS 100
and 160 um from the Herschel Telescope, | 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
(F24um > 1mJy) OFIR sources present fainter 100/24 and 160/24 colors than the rest of the
24um-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 thése sOinstre dans la grande problematique de la formation et de IOevolution
des galaxies. Comment les galaxies se sont-elles formees aux premiers ages de IOUnivers et
comment ont-elles evolue jusqu®a nos jours? Il sOagit & dOune question bien vaste et al il
nOest pas aise de repondre.

COest dans ce contexte que jOai cherche & mieux comprendre la formation stellaire enfouie
dans la poussiére. En elet, depuis ces dernéres annees, il est bien connu que la plupart de
la formation stellaire et de I0assemblage en masse des galaxies a lieu a des redshifts compris
entre 1<z < 3. Mais on ne sait pas quels sont les mecanismes qui dominent cet assemblage
en masse. Et il est dQailleurs di#cile de caracteriser ce phenoméne lorsquOon pense quOune
fraction non negligeable de la formation dOetoiles a lieu dans des environnements fortement
alectes par IQextinction par la poussere. Il devient alors di#cile de quantibPer proprement la
formation stellaire de ces regions.

Mon travail a justement ete de quantiber le taux de formation dOetoiles manquee par les
crieres dOetudes traditionnelsa cause de IQextinction due a la poussire. Je me suis interessee
dans un premier de temps de ma thése a dilerents criéres UV/optiques largement utilises
dans la litterature. JOai cherche a quantiPer la formation stellaire manquee par ces crigres.
Les resultats sont frappants et mes conclusions indiquent quQil faut étre prudent lorsquOon
utilise de tels crieres pour quantiPer le taux de formation dOetoiles. JOai en elet montre
combien de tels crires pouvaient étre alectes par dilerents biais. Par consequent il est
preferable, lorsque le but est dOavoir une vision globale de IOUnivers, de ne pas utiliser ces
crigres mais dOutiliser & la place des releves bases sur des redshifts spectroscopiques ou des
redshift photometriques lorsque cela est possible.

La deuxéme partie de ma these porte sur une selection bien precise de galaxiesh 2. Ces
sources presentent des couleurs extrémement rouges en optique et sont tes brillantes dans
les longueurs infrarouges. Pour etudier de telles sources t@s faibles en optique, jOai besoin
dOobtenir des informations & grande longueur dOonde pour mieux contraindre leur densite
dOenergie spectrale.

JOai eu la chance, pendant ma thése, de prendre parta un grand projet scientipque. En
elet, jOai commence ma thése en octobre 2008 au CEA. Il sOagissait & de la date ideale et
du lieu adequat pour assister a IQelervescence autour du programme spatiderschel Lance
le 14 mai 2009, le telescopelerschela eu un grand impact sur mon travail au cours de ces
trois dernéres annees. JOai en elet activement participe a la preparation de la reduction de
donnees eta la validation du pipeline lors de ma premére annee. Ma deuxiéme annee a ete
placee sous le signe du champ COSMOS. JOai en elet eu la chance dOanalyser les donnees de
ce champ, sur lesquelles jOai pu travailler pour mon deux&me projet scientibque lors de ma
troiseme annee.

Mon manuscrit sQarticule en trois parties. Je donne le contexte de mon etude dans une
premére partie, al je rappelle les debnitions de base dont jOaurai besoin pour la suite.
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Dans une seconde partie, je decris le travail que jOai mene sur les donnees Spitzer dans le
but de caracteriser la formation stellaire enfouie a 2 2 a partir dOune population de sources
selectionneesa 24im.

Ma dernére partie est consacree a Herschel. JOy detaille les dilerentes etapes de la
reduction de donnees en general et dans le cadre du champ COSMOS ensuite. Je termine
cette dernére partie de mon manuscrit par le travail mene sur la caracterisation physique de
sources brillantes en infrarouge mais qui presentent des contreparties optiques tes faibles. Ces
sources sont fort probablement caracterisees par la presence dOun AGN enfoui, et je cherche
justementa quantiber la contribution de cet AGN a la luminosite infrarouge de ces sources.

Il sOagit dOun travail en cours.

JOattire ici IOattention du lecteur sur le fait que jOai fait mon maximum pour utiliser les
termes scientibques franigais. Cependant, dans certains cas, le terme franigais est maladroit
et jOutiliserai alors le terme specibque anglais. Bien souvent, je debnis les notions en leurs
termes franiais, mais je decide ici dOutiliser les acronymes anglais, plus connu. Je donne ici
un exemple. Dans ce manuscrit, je parle bien souvent de distribution spectrale dOenergie, que
je note SED, de par son appelation anglais&pectral Energy Distribution.



Partie | :
Les galaxies dans IOUnivers






Chapitre 1
Vision dOensemble de IOUnivers

1.1 Introduction tes generale : petit voyage dans IOUnivers

LOUnivers est vaste et |Oetudier nOest pas chose facile. On ne sait par ai commencer, ni
comment commencer pour le decrire. Je decide ici de regarder I®Univers de t®s loin, dans
son ensemble, et dOentamer avec le lecteur, sOil est dDaccord, un petit voyage dans le temps et
IOespace.

Selon le principe cosmologique, IOUnivers est homogene et isotrope. Cela signibe que toutes
les caracteristiques mesurables de IOUnivers sont les mémes partout : IQapparence generale de
IOUnivers ne depend pas de la position de IOobservateur ni de la direction dans laquelle il
IOobserve. Cependant il est connu que IOUnivers comporte de nombreuses structures, comme
les etoiles, les galaxies, les amas de galaxies et les super-amas. Il sQawre que IOUnivers est
homogene a grande echelle mais plutot irreguliera plus petite echelle. COest ce qui est montre
sur la Fig. 1.1, devoilant les anisotropies du fond dilus cosmologique vu par le satellite
WMAP . Ce fond dilus cosmologique est le rayonnement electromagnetique de IOUnivers
datant de son epoque dense et chaude. LOexpansion de IOUnivers a refroidi ce rayonnement
a la temperature de 2.726 K. Ce rayonnement est €mis dans le domaine des micro-ondes,
entre IQinfrarouge et la radio, ce qui a donne lieua IOappellation anglaise CMB pour OCosmic
Microwave BackgroundO pour le fond dilus cosmologique.

La Fig. 1.1 donne un aperiéu de IOUnivers peu de temps ap®s le Big Bang (environ 380
000 ans plus tard). La temperature du CMB est uniforme dans toutes les directions dOob-
servation, a 0.001 K p@s. Mais si on observe le CMB avec une plus grande precision, ce
quOont permis les telescopes spatia@®OBE en 1992 puisW MAP en 2003, dOinbmes ecart
de temperature apparaissent, au cent-millémes de degres Kelvins pres. Ces «carts sont ce
que jOai appele les anisotropies du fond dilus, ou encore les Ructuations. Ces RBuctuations de
temperature sont reliees aux Ructuations de densite de la distribution de matére de IQUnivers,
et ces anisotropies sont en faita I[Qorigine de la mise en place des grandes structures. Plusieurs
theories ont ete elaborees pour permettre dOexpliquer la croissance de ces perturbations et
leur lien avec les structures actuelles. Le modéle cosmologique standard a ete adopte pour
expliquer ce fond dilus ainsi que la formation des grandes structures. Il sOagit du modle
$CDM faisant appela la matére noire eta IOenergie noire. Selon ce modle, les Ructuations
que jOai decrite precedemment sont ampliPees par la gravite et sont potentiellement trans-
formees en les grandes structures que nous connaissons aujourdOhui. Alors que la croissance
initiale de ces Ructuations, supposees lineaires, peut étre calculee analytiquement, IOelondre-
ment de ces Ructuations et IOeventuelle formation hierarchique des structures qui sOen suit est
un phenomene hautement complexe, non lineaire, et qui ne peut par consequent étre approche
gue par une methode de calcul numerique.
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Figure 1.1 B Vue de IOUniversa son commencement, devoilee par 7 ans de doniiisAP .
Cette image rewle les Ructuations en temperature (gradient de couleur sur la carte) dOun
Univers a I10&age de 380000 ans. Ces Ructuations, en grandissant, sont en fait IQorigine des
galaxies. Le signal de la Galaxie a ete soustraita IOimage. La gamme de temperature de cette
image a une variation dex 200 puK. Credit : NASA/ WMAP Science Team

Dans ces simulations numeriques, IQapproche est la suivante. La masse dominante, appelee
matire noire, est supposee composee de particules elementaires interagissant uniguement
gravitationnellement. Dans ce sens, le Buide de matére noire est represente par un jeu de
particules ponctuelles distribuees discetement. Il resulte naturellement de cette hypothése
que ces simulations numeriques seront de meilleure qualite si la taille de la bodte est grande.
Pour se donner une idee des ordres de grandeur utilises, les simulations numeriques les plus
repandues,Millennium Simulation (Springel et al. 2005), utilisent 216G particules, soit un
peu plus de 189 particules, evoluant dOun redshift z=127 jusqu®a nos jours, dans un cube de
500H 1 Mpc de cote. Ces simulations numeriques donnent une vision de la distribution de
la masse dans IOUnivers (pour un universGDM en general, selon les conventions adoptees
pour ces simulations). Cette distribution a une topologie quelque peu complexe, comme on
peut le voir sur la Fig. 1.2, tiree justement des Millennium Simulations (Springel et al. 2005).

Le voyage dont je parlais au debut de ce chapitre commence a la vignette du bas de cette
Fig. 1.2, montrant un amas de matére noire dans une bo@te de la taille de 100h Mpc de
cote. Si on regardait [OUnivers de plus loin, on verrait une distribution plus homogéne, comme

je le discutais au debut de cette section. Sur cette vignette, on voit appara@tre les blaments
de matére sombre. Si on decide de suivre justement ces blaments, et de zoomer de plus en
plus sur cette region de IQunivers, (Springel et al. 2005) obtiennent les dilerentes vignettes
de la Fig. 1.2. Il est clair quOen augmentant [Oechelle, on voit alors apparaitre des structures,
et en IOoccurrence, il sOagit ici dOun riche amas de galaxies. LOUnivers appara@t bel et bien
structure. Entre les blaments, des zones de IOUnivers sont vides. Mais si on suit un Plament
de matére, on voit alors quQil recoupe plusieurs autres blaments, et aux croisements de ces
dilerents blaments de matiére, apparaissent les fameuses grandes structures. Si on continuait
le voyage plus pes de ces blaments, on verrait alors des super-amas, puis en zoomant encore
apparadtraient les amas de galaxies, puis les galaxies. Je vais prendre un exemple precis 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 dOenviron 18.4 millions
de parsecs. En zoomant encore plus ce super-amas, jOarrive au groupe local, large de 3 millions
de parsecs, soit 10 millions dOannees lumire. On parle de groupe de galaxies lorsquOil sOagit
dOun amas de galaxies comprenant moins de 100 galaxies. Ce groupe local nous est familier
car la Voie lactee, notre Galaxie, en fait partie. Je mOarréterai A pour ce voyage, a |Oechelle
des galaxies. En elet, dans le cadre de ma thése, je me suis interessee a la formation eta
IOevolution de ces structures, les galaxies. En revanche je travaille plus loin que le Groupe
local, je mOinteresse a des galaxies dep en place & des éges plus avances, a des redshifts de
IOordre de z2 comme je le decrirai tout au long de ce manuscrit.

1.2 Quelques outils de la cosmologie observationnelle

Je ne pretends pas ici re-detailler toute |Ohistoire de la cosmologie moderne. Je prekre
laisser le lecteur aller chercher de plus amples informations dans les livres dediesa la cosmo-
logie (e.g. North 2004). Je vais me contenter ici de rappeler brevement les quelques equations
de base de la cosmologie dans une premére sous-section, quations qui me seront utiles par
la suite pour introduire les notions dont je me servirai directement dans la suite de ma thése.

Je debnirai ces notions, i.e. le decalage vers le rouge, le volume comobile, les comptages, les
fonctions de luminosite et la K-correction, dans une deuxéme sous-section.

1.2.1 LOexpansion de IOUnivers en equations

LOUnivers est en pleine expansion. En elet, on voita grande echelle les galaxies sOeloigner
les unes des autres. Cet ecartement nOest pas le resultat dOun eloignement des galaxies dans
IOespace, mais il sOagit en fait du gonRement de IQespace lui-méme. Cette expansion nOalecte
pas les galaxies a petite echelle. DOun point de vue de la cosmologie theorique, cette expan-
sion de IOUnivers est expliquee par la relativite generale. DOun point de vue observationnel,
IGexpansion de IOUnivers se traduit par IOeloignement des objets les uns des autres. La vitesse
dOeloignement est dOautant plus grande que les objets sont espaces entre eux. Il sOagit du
phenomeéne de decalage vers le rouge, i.e. on observe un decalage dans le spectre dOemission
de ces objets lointains (cf. la section sur le decalage vers le rouge dans la partie 1.2.2). Il existe
une relation entre ce decalage spectral et la distance des galaxies. COest Hubble en 1929 qui
a «nonce pour la premére fois une relation de proportionnalite entre ces deux grandeurs :

v = Ho%d (1.1)

LOEqQ. 1.1 est la loi de Hubble. j est la constante de Hubble et IQindice 000 signibe
quOil sOagit de la valeur de cette constante a IOheure actuelle, car le paramétre H varie avec
le temps. Hy est exprime selon la formule suivante Hg = 100 hkms#1Mpc#L. h est un
parameétre sans dimension prenant ses valeurs dans IQintervalles® h < 0.9, soulignant ici
les grandes incertitudes concernant les paramétres cosmologiques. Je bxe ici h=0.7, valeur
communement acceptee de nos jours. La Fig. 1.3 montre la validite de la loi de Hubble sur
de grandes echelles cosmologiques. A partir dOun echantillon de supernovae, Freedman et al.
(2001) trouvent une faible dispersion pour la relation de Hubble sur leur echantillon.

On debnit egalement le temps de Hubbléy et la distance de HubbleDy comme suit :
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Figure 1.2 B Le champ de densite de matiére noire vua dilerentes echellesiree de Springel
et al. (2005)
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Figure 1.3 b Mise en evidence de la loi de Hubble sur un echantillon de supernovae. On voit
ici que IOerreur est faible. La pente de la droite represente le facteup Hliree de Freedman
et al. (2001).

1
th = — 1.2
" L2)
C
Dy = — 13
" (L.3)

Le plus souvent, les cosmologistes adoptent la convention= ty = Dy = 1. JOai decide
dOadopter aussi cette unite pour alleger les equations.

Pour decrire I0expansion de IOUnivers, on fait souvent appel aux equations de Friedmann,
qui decrivent IOevolution dOun univers homogene et isotrope. Dans ce cas B, IOexpansion ralen-
tit au cours du temps. Cependant, Perlmutter et al. (1998) et Schmidt et al. (1998) ont mis
en evidence, par |IQetude de supernovae de type IA, IQacceleration de IOexpansion de IOUnivers.
De mankére a interpreter cette acceleration, une nouvelle composante a ete introduite dans
les mockles standards de cosmologie, la fameuse €nergie sombre. Cette energie sombre reste
un mysere pour la cosmologie actuelle du point de vue de sa nature. Dans les equations
dOetat elle sOapparente a une constante dOal son appellation de Oconstante cosmologique $O.
On sait quOelle compose IQuniversa plus de 70%, mais la nature méme de cette nouvelle com-
posante de IOUnivers reste inconnue. Cette energie sombre aurait une pression negative et un
comportement repulsif par rapporta la gravitation.

Tenant compte de cette nouvelle composante de IQUnivers, il est commun de debnir les
parameétres de densites % et % qui expliquent les proprietes dynamiques de IOUnivers :
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81G"

$c?
% = —= 1.5
a 3HZ (1.5)

Un autre paramétre vient completer cette description de IOUnivers. Il sOagit du paramétre
de densite % qui debnit la courbure de IQespace-temps. Il vient sOadditionner aux deux
precedents paramétres de la manére suivante :

Y% + % + % =1.

Il existe trois types de courbures pour IOUnivers comme le montre la Fig. 1.4 :

b k=1, qui correspond a un Univers ferme.
b k=0, qui corresponda un Univers plat.
D et k=-1 qui correspond a un Univers ouvert.

!II#I!%II

!Il#ll&%ll

g

Figure 1.4 B Trois cas possible pour la valeur de la courbure de IOUnivers : k=1 (Univers
ferme), k=0 (Univers plat) et k=-1 (Univers ouvert) . Credit : WMAP/NASA .

Plusieurs mockles sont adoptes a IOheure actuelle. Par exemple le mockle Einstein-de-
Sitter opte pour %y =1 et %, = 0. Dans la suite de mes travaux, jOopte pour le modle de
cosmologie £DM , mockle standard de la cosmologie, avec : 6 =0.7 et % = 0.3 dans un

Univers plat.
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1.2.2 Quelques notions importantes pour la suite

1. Le decalage vers le rouge

Le redshift ou decalage vers le rouge dOun objet resulte de IOelet doppler que subit
la lumre emise a cause du mouvement radial de IQobjet par rapport a IQobservateur.
Le redshift observe des raies dOemission ou des raies dOabsorption peut @tre calcule
directement a partir de la relation suivante :

7= #obs" #em

i (1.6)

Dans IOEq. 1.6#ps represente la longueur dOonde dOune raie observee sur le spectre
dOemission, tandis quiem est la longueur dOonde de la raie mise au repos. Le redshift
est reliea la vitesse radiale des galaxies. En relativite restreinte, cette relation sOexprime
de la mankre suivante :

(1.7)

Cette equation relie la vitesse de la lumérec, au redshift de la galaxie ainsi qu®a sa
vitesse radialev.

Il est egalement interessant de noter quQil est possible de determiner la dilerence entre
le redshift observe dOune galaxigeps et son redshift OcosmologiqueQeos. Le redshift
cosmologique dOune galaxie est la fraction du redshift z qui resulte du phenoméne dOex-
pansion de IOUnivers. On dePnit alors la vitesse particulére des galaxies comme :

Zobs  Zcos (1.8)

Vpec = C
pec 1+ 7

Ici, je fais IOhypothése Qu®pec << € . Dans la plupart des etudes, le redshift z est associe
a Zcos, CE que je vais supposer dés a present.

Qui plus est, dans IOUnivers local, on peut relier la vitesse radiale dOune galaxie & son
redshift :

V= cz (2.9)

Mais attention, cette dernire relation nOest valable qua faible redshift. Et on peut aussi
en exprimer la distance de Hubble debnie precedemment (cf Eq. 1.3) en fonction du
redshift pour une petite distance d :d= z%Dy.

Je terminerai ce paragraphe dedie au decalage vers le rouge par la dePnition plus Ocos-
mologiqueO de ce dernier. En elet, le redshift peut egalement @tre relie au facteur
dOechella(t), ou encore Otaille de IOUniversO, par la relation suivante :

_ a(to)
- a(te)

(1.10)

Dans cette Eq. 1.10,a(to) est la taille de IOUnivers quand la lumire de la galaxie a ete
observee, efa(te) est la taille de IOUnivers quand la lumire de IQobjet a ete emise.
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2. Volume en cosmologie

Le volume comobileV, est independant du redshift. Hogg (1999) donne un bon apergu
des equations cosmologiques necessaires pour obtenir ce volume. On a alors :

u“LE?ZjDE\d%dz (1.11)

dVC = DH
Je vais dans la suite de cette sous-section, expliquer dOal proviennent les dilerents
termes de cette relation et expliquer leurs liens entre euxD o est la distance diamétre
angulaire debPnie comme etant le rapport entre la taille transverse physique dOun objet
et sa taille angulaire, en radians. Cette distance sOexprime comme ce qui Sulit :

D
DA_ M

= 1.12
T+ (1.12)

Dans IOEg 1.12, le term®), correspond a la distance comobile transverse, i.e. a la
distance entre deux evenements ayant le m@me redshift mais separe par une Egere
distance angulaire. Dans le cadre dOun Univers plat a0,9%& 0, Dy est simplement egal

a distance comobile de ligne de vise® . Cette derniere distance quant-a-elle est reliee

a la distance de Hubble par la relation suivante :

"o

dz®

Dc =Dy — 5
E(z
| E@

(1.13)

En combinant les equations 1.12 et 1.13) o peut Pnalement étre exprimee de la manere
suivante :

n Z
Dy dZ$

PAt iy ES
0

(1.14)

Qui plus est, le terme E(z) des equations 1.11 et 1.13 sOexprime a I0aide des parameétres
de densite de la mankere suivante :

#
E(2)= %1+ 2)3+%(1+ 2)2+%, (1.15)

Et comme je travaille dans un Univers plat, IOEq 1.15 se simplibe en
E(z)= %@+ 2)3+%; .

JOobtiens Pnalement comme equation pour le volume comobile :

"y

$
dve= D3 92 ps ! (1.16)

E(Z)" " %y L+ 2)3+ %,

JOutiliserai cette equation 1.16 pour debnir le volume comobile lors des calculs de fonc-
tion de luminosite que jOexplicite dans la partie 7. La connaissance du volume comobile
est egalement utile pour qualiPer les comptages de galaxies, dont je vais parler mainte-

nant.
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3. Les comptages

S28 [deg™® mly'$]

dN(SlOO)/dSIOO *

Les comptages de galaxies ont pour but de determiner la densite de galaxies par inter-
valle de Rux. Cela permet un releve statistique du nombre de galaxies dans IOUnivers.

Il sOagit dOune densite par unite de surface sur le ciel et non dOune densite volumique.
Les comptages ne prennent pas en compte la distance des objets qui est supprimee par
du calcul des comptages. Cependant, malgre cette perte dOinformation, les comptage
des galaxies restent interessants pour mieux contraindre les modles cosmologiques de
IOUnivers.

Les comptages sont exprimes en fonction des Bux dOun echantillon de sources, et sont
donc relies a la luminosite. En elet, il existe une relation entre le Rux dOune source et
sa luminosite :

L

F=_—_ 1.17
4D 2 (1.17)

al D, est la distance lumineuse de IOobjet. Cette distance lumineuse sOexprime a IOaide
de la distance comobile et du redshift de la manére suivante D =(1+ z)Dc¢.
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Figure 1.5 B Comptagesa 100 et 16dm normalise a la pente euclidienne pour les champs
de PEP. Dans cette etude, les Bux sont notes S et non F comme dans le reste de mon
manuscrit. Tiree de Berta et al. (2010).

En faisant IOhypothése dOun Univers euclidien, il est possible dOexprimer les comptages
comme le nombre de sources par steradiana IOinterieur dOune sphére de rayon r, comme
ce qui suit :

1 1
N = - No4D 2dD, = éNODE (1.18)
~ ~ $ -
Or dOapees IOEqg. 1.1D, = ﬁ, en notant F le Bux de la source pour étre coherent

avec la litterature et en particulier avec la Fig. 1.5. En derivant N par rapport au Bux,
IOEQ.1.18 devient alors :
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dN _ 1. L goss2

9 - 2N0(4! y¥2F (1.19)
Cette dernire quantite, proportionnelle au Ruxa la puissance" 5/ 2, i.e. F# 52, est sou-
vent multiplie par F %2 pour une claribcation de la bgure. On parle alors de comptages
normalises a la pente euclidienne, comme sur la Fig. 1.5. Sur cette dernére bgure sont
representes les comptages obtenus a 100 et 1@én gréce a IQinstrument PACS a bord
du telescope spatial Herschel. Dilerents modéles ont ete ajoutes a cette bgure, et ils
nous permettent de predire les comptages de galaxies. Dans cette etude de Berta et al.
(2010), le nombre de galaxies par intervalle de Bux 10Qm et 160 um a ete calcule. On
voit un bon accord entre ces comptages observes et les moceles predits.

Je discuteraia nouveau des comptages de galaxies, cette fois-ci appliquesa mon echantillon
de galaxies, dans le chapitre 4.

. Fonctions de luminosite

Dans le paragraphe precedent, jOai explique comment obtenir les comptages des galaxies.
Cependant les comptages ne donnent pas dOinformations directement sur la luminosite
des sources et en particulier ne donnent aucune indication sur leur distribution en
luminosite.

Pour mettre en evidence ce phenoméne, on utilise souvent la fonction de luminosite
pour obtenir la distribution en luminosite des galaxies. Cette fonction de luminosite
indique simplement le nombre de galaxies dans |Qintervalle de luminositeet L + dL.

Les observations montrent que les fonctions de luminosite sont tiés souvent bien representees
par la parametrisation introduite par Schechter (1976) :

% & %

&
n(L)=&(L)dL =& LL exp L Lodo

R (1.20)
Dans cette Eq. 1.20,L" est une luminosite caracteristique et & est une densite vo-
lumique caracteristique des galaxies. Ces deux quantites traduisent la courbure de la
fonction de luminosite. Le parametre $ est la pente de la fonction de luminosite des
galaxies dont la luminosite est plus faible que.".

Cette parametrisation nOest cependant pas adaptee au calcul des fonctions de lumi-
nosite pour les galaxies infra-rouges. Je montrerai au chapitre 7 la methode utilisee
pour calculer les fonctions de luminosite des galaxies selectionnees en IR dans mon
echantillon.

. Le phenon€ne de K -correction

Lorsqu®on observe des sourcesa des redshifts dilerents, on cherche bien souventa rame-
ner les Bux mesures a une méme longueur dOonde au repos pour pouvoir les comparer.
COQest dOailleurs ce que je vais faire au chapitre 7, ai je calcule la luminosite a8 de
sources selectionnees a 24m avec des redshifts dilerents. Cette correction sOappelle
la K " correction et provient essentiellement du fait qu®on vit dans un Univers en
expansion.

Je rappelle la relation entre la luminosite, le Bux et le redshift :
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4D 2
= fru (%) (1.21)

Lx (%) = 1+ 2

al % et % sont respectivement la frequence emise et la frequence observee.

Si maintenant je cherche a exprimer la K-correction en magnitude par rapport a la
bande B, par exemple, jOobtiens :
%

em o &
K(z)= " 25logio (1+ Z)L# [% (1 + 2)]

LE™ (%)

(1.22)

avecL§™ la luminosite emise a la frequencés % la frequence observee dans la bande
B.

Le rapport explicite a IOEq. 1.22,%(%)2)], nOest pas connu. Il nOest pas possible de
calculer cette K-correction. Mais on peut la calculer grace a IOestimation des distribu-
tions spectrales dOenergie (cf chapitre 2) et du choix dOune bibliothéque spectrale (cf
chapitre 3).
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Chapitre 2
Les galaxies

2.1 La diversites des galaxies : un veritable zoo...

Il existe une grande variete de galaxies. Elles diérent par leurs formes, leur compo-
sition et par leurs proprietes physiques. Elles peuvent étre grandes ou petites, lumineuses
ou au contraire de faible luminosite voire obscurcies par la poussiére, de forme regulére ou
compktement irreguliéres, isolees ou en amas, etc. Cette grande diversite est bien evidemment
dOune importance capitale dans IOetude de la formation et de IOevolution des galaxies. Il semble
necessaire de comprendre sQil existe un lien entre ces dilerentes galaxies.

En 1936, Edwin Hubble a classe les galaxies selon leurs proprietes morphologiques, et a
obtenu dilerents types de galaxies. Cette classibcation de Hubble est visible sur la Fig. 2.1.
On y distingue les galaxies elliptiques, les galaxies spirales et les galaxies spirales barrees. Les
galaxies irreguliéres sont classeesa part.

Figure 2.1 b Classibcation de Hubble.

Connaitre le type dOune galaxie reste un probEme tes importanta IOheure actuelle. Une
des approches pour determiner le type dOune galaxie est de la regardera IQoeil. Cependant,ill
faut alors une statistique importante pour diminuer IQerreur possible sur la caracterisation
morphologique dOune galaxie. Un site web, le OGalaxy ZooO a ete mis en place il y a quelques
annees et conna@t un gros succds aupres du grand public. De cette maniére, de nombreuses
personnes classent les galaxies selon les dilerents types de la sequence de Hubble, permettant
ainsi aux scientibques de connaitre le type de galaxies etudiees dans leurs echantillons.
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2.2 De quoi sont-elles formees ?

Dans cette partie, je vais técher de decrire les dilerents composants presents dans une
galaxie, et je vais €galement expliciter leur contribution au rayonnement «lectromagnetique
emis par une galaxie. Une galaxie est composee dOetoiles, de matére interstellaire et dOun
hypothetique halo de matiére noire, comme le decrivent les trois sous-sections qui suivent.
Une galaxie peut egalement contenir un trou noir supermassif en son centre, comme je le
detaillerai au dernier paragraphe de cette section.

2.2.1 Les etoiles

Une etoile est une sphére de plasma dont les dimensions et la densite interne sont telles
quQelles permettent une temperature centrale su#samment elevee pour autoriser des reactions
de fusion nucleaire au coeur de I0etoile.

Une etoile na@t, evolue au cours du temps, et elle meurt. Je propose dans cette sous-section
un survol rapide de la vie dOune etoile.

Les etoiles se forment dans des nuages moleculaires riches en gaz et en pousseéres. Sous
|Oelet dOune perturbation exterieure, comme une onde de densite de bras spiraux ou une onde
de choc due a une supernova, une region de ce nuage commence a se contracter. Cette sur-
densite attire de plus en plus de gaz qui voit alors sa temperature crodtre. Si la temperature
est su#sante, des reactions nucleaires peuvent se produire et IOetoile est nee.

Il existe une forte relation entre la masse dOune etoile et son evolution. En elet, plus
une etoile est massive, plus elle contient dOelements necessaires a la fusion nucleaire. Cepen-
dant sa grande masse va accelerer la combustion de ces elements. Ce type dOetoile va briller
intensement et va fabriquer beaucoup dOelements lourds. Cette evolution peut sOexprimer
en termes de luminosite et de temperature de IOetoile, comme le montre la Fig.2.2. Ce dia-
gramme, appele diagramme HR ou Hertzprung-Russel permet de classer les toiles selon un
type spectral a partir de leur temperature, IQ0abscisse de cette bgure.

Cette bgure 2.2 montre les dilerentes etapes possibles de la vie dOune etoile. Une etoile
commence sa vie sur ce que |Oon appelle la Osequence principaleO. Pendant cette periode,
le noyau de IQetoile, initialement compose dOhydrogene et dOhelium, va voir progressivement
sa composition evoluer en helium. A partir de B, IOetoile va avoir une evolution dilerente
selon sa masse. Il existe une correlation entre la masse et la luminosite sur la sequence
principale, ce qui signibe quOil est possible de lire le diagramme 2.2 en terme de masse : fortes
luminosites correspond a fortes masses et faibles luminosites corresponda faibles masses. On
retrouve egalement sur ce diagramme les dilerentes categories dOetoiles que je ne detaillerai
pas dOavantage ici : les naines blanches, les geantes rouges, les supergeantes, les supernovae,
etc, comme indiquees sur la bgure.

Au cours de leur vie et surtout dans la phase Pnale de leur evolution, les «toiles rejettent
de la matiere dans le milieu dans lequel elle baigne, le milieu interstellaire. De ce fait, elle
OnourrissentO ce milieu continuellement. Cette matire est enrichie dOelements lourds qui
proviennent des reactions nucleaires ayant lieu au coeur des etoiles. Le milieu interstellaire
est alors le theétre de nouvelles formations dOetoiles. Il y a donc un echange permanent entre
les etoiles et le milieu dans lequel elles evoluent. Je vais maintenant mOinteresser a ce milieu
interstellaire que je vais le decrire a la sous-section suivante.

2.2.2 Le milieu interstellaire

Le milieu interstellaire (MIS) comporte lui méme deux constituants, la poussere et le gaz,
bien melanges. Un rapide etat des lieux de la composition du milieu interstellaire nous donne
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Figure 2.2 B Diagramme Hertzprung-Russel montrant IOevolution stellaire en fonction de
leur temperature et de leur luminosite.Source : Richard Powell

en resume, la recette suivante : pour le gaz, 70% de la masse vient de IOhydroggne, 28% de
IOhelium et seulement 2% des autres elements. Ces chilres sont donnes a titre indicatif pour
une galaxie ayant une metallicite de IOordre dOune metallicite solaire. La poussire, quant &
elle, ne compte que pour 1% de la masse du MIS, mais elle represente pes de 30% de IOenergie
rayonnee. Apes ce bref aperigu, je vais maintenant donner une description plus detaillee de
ce milieu qui represente une faible fraction de la masse baryonique des galaxies (10%), mais
qui contribue pour une part non negligeable au spectre €lectromagnetique.

Le gaz interstellaire

Le milieu interstellaire est compose de plusieurs regions dans lesquelles les caracteristiques
physiques (densite, temperature, degre dOionisation) sont t@s dilerentes. Je vais decrire dans
ce paragraphe les dilerentes phases du gaz interstellaire en gardanta IQesprit que les dilerentes
categories ci-apres ne sont pas immuables mais plutdt que la matiére interstellaire est @changee
entre les dilerentes phases. Le gaz est un constituant important du MIS, il represente 99%
de sa masse et se trouve sous forme dOions, dDatome ou de molecules selon la temperature et
la densite du milieu, comme explicite dans les sous-sections qui suivent.

Milieu ionise (HII)

LOionisation a lieu de part la proximite dOetoiles tes chaudes, de type spectral O, B ou A.
Ces etoiles ts massives ont des durees de vie bves. Ces regions dOionisation, appelees aussi
regions HIl, sont donc situees dans des regions de formation dOetoiles, comme dans les bras
spiraux. On retrouve egalement ces regions dans le centre des galaxies, appelee le ObulbeO
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de la galaxie, ai IOionisation est due en partie & des chocs car la matére proche du centre
galactique est animee de grandes vitesses.

Ces regions ionisees se refroidissent en emettant a toutes les longueurs dOonde, allant
de IOUV aux ondes radio, avec un spectre comportant certains traits caracteristiques des
regions HIl, comme je vais le montrer dans ce paragraphe. LOatome ionise a tendance a
chercher les electrons libres du milieu, arraches a des atomes dOhydrogene, pour quOait lieu
la recombinaison. Lors de cette recombinaison, un photon est emis et on obtient alors pour
cette region un spectre de raies en emission superpose au continuum stellaire et nebulaire,
caracteristique de la transformation du rayonnement UV de IOetoile en rayonnement visible,
par cascade de niveaux. Le phenoméne le plus important a lieu pour |IOatome dOhydrogene
(principalement H- ), mais egalement pour IOhelium et pour des €lements plus lourds, comme
IGoxygene (OIl, Olll). On observe aussi sur ces spectres les fameuses discontinuites de Balmer,
de Pashen, etc. Il faut egalement noter que les poussires rayonnent signibcativement dans
ces regions HIl. Le continuum stellaire di'use par les grains est observe en UV, et la poussiere
re-emet le continuum thermique quQelle a absorbe dans IOIR moyen et lointain.

Mis a part ces regions HlIl, il existe €galement un milieu ionise dilus et chaud prove-
nant probablement des restes de supernovae (McKee and Ostriker 1977). Son importante
temperature est expliquee par le fait que ce milieu se refroidit peu en comparaison au taux
dOexplosion des supernovae. Ce milieu se refroidit en emettant en rayons X.

Et enbn, il existe aussi un milieu ionise dilus avec des temperatures de I®ordre de 8000
K et une densite dOenviron 0.1 ch?. LOexistence de ce milieu ionise dilus est explique par
dOeventuelles fuites de regions HIl ou bien de IQionisation du gaz neutre provenant dOetoiles
massives isolees (Lequeux 2002).

Milieu atomique (HI)

Certains nuages dOhydrogéne sont trop €loignes des etoiles chaudes et massives pour se
retrouver ionises. Ces regions constituent alors la phase atomique du milieu interstellaire,
quOon appelle aussi region HI. Cette phase atomique est composee de deux parties. Une
partie froide peuplees de nuages denses et une zone inter-nuages plus chaude et tenue. Le
chaulage a lieu par elet photoelectrique dans les regions de photodissociation. Il sOagit de
IGabsorption dOun photon ultraviolet par un grain de poussire. Ce dernier va aller lui arracher
un electron et va chauler le gaz par collision. Cependant, IOenergie disponible est insu#sante
pour provoquer des transitions electroniques et on ne peut observer directement le spectre
de ces regions HI. Cependant, IOatome dOhydrogéne presente une emission dans le domaine
radio lie a une interaction quantique entre proton et €lectron, formant tout deux IOatome
dOhydrogene. Il sOagit de la raie de structure hyperbne [HI]a 21 cm.

Nuages moleculaires (H)

Les molecules du milieu interstellaire sont mises en evidence par leur raie en emission ou
en absorption. Il faudra attendre IOavenement des observations en radio et en millimetrique
pour avoir une vision plus etolee du milieu moleculaire. On denombre aujourdOhui plus de
120 molecules, comme par exemple CH, CH CN, OH, H,0, ... H, reste la molecule la plus
repandue dans le milieu interstellaire.

Les molecules presentent trois types de transitions : electroniques, vibrationnelles, et
rotationnelles :
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P Les vibrations €lectroniques ont une energie de IQordre de plusieurs eV et leur domaine de
longueur dOonde correspondant est IOUV lointain. Par exemple, on observe les transitions
electroniques de la molecule Ha des longueurs dOondes inferieuresa 115 nm.

b Il existe trois modes possibles pour la vibration selon le type de molecules. Le mode
dOelongation dOune molecule correspond & une variation de la distance interatomique.
Il existe egalement des vibrations de 3exion ou encore de deformation. Ces transitions
correspondent & des energies de IQordre de la fraction dOeV et sont observees dans
IOinfrarouge proche.

b Les transitions rotationnelles correspondent a la quantibcation de la rotation de la
molecule. Dans ce cas, les €nergies considerees atteignent quelques meV et le domaine
de longueurs dOondes est celui du submillimetrique, millimetrique et centimetrique.

La physique du milieu moleculaire est di#cile & apprehender pour plusieurs raisons. Tout
dbabord, le probBme observationnel est bien present. Du fait des longueurs dOondes considerees
et de potentielles faibles transitions, il faut des observations de grande qualite et dans un
domaine spectral pas toujours atteint facilement. Une autre raison est la complexite des
molecules elle-mémes. En elet, certaines molecules sont inobservables dans certaines transi-
tions de part la symetrie méme de la molecule. LorsquOune molecule est symetrique, seules
les transitions electroniques sont permises. Et de ce fait, ces molecules sont di#cilement
observables en rotation ou en vibration.

Le chaulage des regions moleculaires du milieu interstellaire est essentiellement dd aux
rayons cosmiques (Goldsmith and Langer 1978). Une autre approche a €te proposee par Fal-
garone and Puget (1985) al ils ajoutent au chau'age par rayons cosmiques cite precedemment
un chaulage d@ aux collisions gaz-grains. Les temperatures du gaz dans ce second mecanisme
sont legerement superieures (de 5a 10 K) a celles obtenues avec la premére approche. Le
refroidissement des regions moleculaires se fait principalement par les raies rotationnelles de
CO et par IOemission de la poussire en IR lointain et en submillimetrique.

La pousseére

Composition de la poussire

Il existe trois composantes de la poussére dans les mockles, correspondanta des regimes
thermodynamiques dilerents.

b Les gros grains ou grains froids
DOapmes les mocles, ils sont composes de silicates et de graphite et leur temperature
varie entre 20 et 60 K selon I0emissivite utilisee et les conditions de chaulage. Leur
taille est de IOordre de Opm.

P Les t@s petits grains (VSG, de IOanglais OVery Small GrainsO)

Ces VSGs ont ete introduits dans le modele de Desert et al. (1990) pour expliquer les
fortes couleurs observees avec IRAS a 12 et 25m. Ces t®s petits grains, de IQordre
de quelgues nanometres, ont des temperatures tes elevees (quelques centaines de K),
expliquant les couleurs IRAS.

D Les porteurs de bandes infrarouge non identibes (UIB, de IOanglais OUnidentibed Infrared Band:
Il sOagit de larges bandes dOemission presentes aux longueurs dOonde caracteristiques
des modes de vibration des liaisons C-H et C-C, a savoir : 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, et
12.7 um. Pour expliquer ces raies dOemission dans les spectres des galaxies, plusieurs
modeles ont ete proposes, comme par exemple le plus repandu, celui des hydrocarbures
polycycliques aromatiques (PAH, de IOanglais OPolycyclic Aromatic HydrocarbonsO,
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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 tes faibles de quelques nanonetres. Ils sont
chaules stochastiquement et un rayonnement trop intense pourrait les detruire. Ces
molecules contiennent une fraction importante du carbone des galaxies et leurs bandes
dOemission ont ete utilisees comme estimateur du taux de formation dOetoiles (Helou
et al. 2000; Desai et al. 2007).

Les signatures spectrales de ces molecules sont visibles sur la Fig. 2.3. Cette bgure
montre trois spectres de galaxies dilerentes, a savoir : une ali la formation stellaire est
arrétee, une autrea Rambee de formation dOetoiles, et enbn le spectre dOun noyaux actif
de galaxie (AGN). Ces galaxies ont des signatures spectrales tes dilerentes, en parti-
culier dans le domaine de longueur dOonde des PAHSs. Les signatures de ces molecules
sont dOailleurs plus ou moins, voire m&me pas du tout, prononcees sur les spectres de la
Fig. 2.3. Ce resultat souligne ainsi un moyen e#cace de dilerencier les dilerents types

de galaxies.

Quiescent star forming region [ Starburst region ;’"‘., AGN

40

Flux Density [Jy]
Flux Density [Jy]
Flux Density [Jy]

M 82 (Disk) M 82 (Nucleus) 7 ' NGC 1068 (Nucleus)
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Figure 2.3 B Exemples de spectres observes (en trait plein) de trois galaxies dans le domaine
de longueur dOonde des PAHSs. Le panneau de gauche montre le disque de la galaxie M82,
region ai la formation stellaire est au repos. Le panneau du centre represente le noyau de
la galaxie M82, zone a Rambee de formation stellaire. Et enbn le panneau de droite est un
spectre dOAGN. Les courbes en pointilles sont une combinaison de templates reproduisant au
mieux les observations.Tiree de Laurent et al. (2000)

Emission de la poussiére

Les grains de poussire sont chaules par absorption du rayonnement UV et visible. lls
sont ensuite refroidis par emission thermique de photons infrarouges. Pour bien comprendre
les elets de la pousskre, il a ete necessaire de la modeliser. Un mocéle de poussire accep-
table doit reproduire de nombreuses proprietes physiques des pousskéres, dont en particulier
IOemission que je detaille ici, et IQextinction que jOexplique dans le paragraphe suivant. Je vais
montrer ici les resultats obtenus par le modele de Desert et al. (1990). Ce mocele utilise les
trois composants introduit precedemment en imposant que les tailles des grains suivent une
loi de puissance.

Les trois composantes de la poussires emettent dans des domaines de longueurs dOonde
dilerents. Cependant, il existe un recouvrement entre leur domaine dOemission, comme on
peut le voir sur la Fig 2.4. Sur cette dernére bgure, representant la distribution spectrale
dOenergie du MIS de la Galaxie (Desert et al. 1990), on voit chaque composant dominer avec
la longueur dOonde croissante dans cet ordre : les PAHs, les VSGs et les gros grains.

Ce modle reproduit bien les observations. DOautres moddles ont ete proposes depuis,
comme celui de Dwek et al. (1997), mais qui reproduit mal IQextinction, ou celui de Draine
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Figure 2.4 B Spectre dOemission de la poussere (trait plein). On peut voir ici la contribution
des dilerentes composantes de la poussiérea la distribution spectrale dOenergie du MIS, avec
en tirets la contribution des PAHs, en pointilles, la contributions des VSGs et en tirets-
pointilles la contribution des gros grains.Tiree de Desert et al. (1990)

and Li (2001), qui reproduit correctement extinction et emission mais qui introduit trop
dOelements lourds par rapporta la realite. Un modgle recent, Zubko et al. (2004) permet de
bien reproduire les observations.

Je vais maintenant detailler le phenoméne dOextinction due a la poussire.

Extinction par la poussére
Je donne ici IOequation du transfert de rayonnement :

| (#) = lo#)e?® . (2.1)

Dans IOEq. 2.18 est IOepaisseur optique.

LorsquOon observe la formation stellaire & travers un nuage de poussire, on assiste a
une diminution de la luminosite attendue. Cette attenuation est IQelet combine de deux
phenoménes : I0absorption des photons par la poussire dOune part, et la dilusion de ces pho-
tons dans les directions autre que la direction incidente dOautre part. Il sOagit de IQextinction
par la poussire. LOextinction est notee 4 et sOexprime par rapport a [Oepaisseur optique
comme &= 0.921A4, De cette maniére IOEq. 2.1 devient :

| (#) = Io(#)10% (A-/29) (2.2)

Il est commun de normaliser IOextinction & par le terme dOexcs de couleur E(B-V). Ce
facteur correspond a la dilerence entre les extinctions dans les bandes spectrales larges B
(bande bleue, centree a 440M) et V (bande visible centree a 55001).

E(B" V)= Ag" Ay (2.3)
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COest dQailleurs ce facteur E(B-V) que jOutiliserai dans la Partie 1l pour analyser I0extinc-
tion alectant mon echantillon.

Je viens de debnir IQextinction de la poussire de manére generale. Mais pour modeliser
cette extinction, il a fallu considerer les dilerentes espéces de grains decrites precedemment
et regarder leur contribution a I0extinction. COest ce qui est represente a la Fig. 2.5 avec le
modele de Desert et al. (1990).

Figure 2.5 B Courbe dOextinction par la poussire (trait plein) avec en tirets la contribution
des PAHSs, en pointilles, la contributions des VSGs et en tirets-pointilles la contribution des
gros grains.Tiree de Desert et al. (1990)

Cette Fig. 2.5 represente |Oevolution de la section e#cace de la poussiére normalisee
a la colonne de densite dOhydrogéney avec I0inverse de la longueur dOonde. On y voit
«galement la contribution des petits grains, des PAHS et des gros grains par rapport a la
courbe dDextinction totale. On observe sur cette bgure un pic dDemission en UV a 275
ainsi quOune evolution non lineaire en infrarouge.

2.2.3 Trou noir central

En plus des etoiles et du milieu interstellaire, la plupart des galaxies possedent un trou
noir supermassif en leur centre. LOexemple le plus courant est celui de notre propre Galaxie,
la Voie Lactee, possedant elle méme un trou noir supermassif, bien quil ne sOagisse pas dOun
trou noir des plus actifs.

La presence dOun trou noir au centre dOune galaxie peut conduire & la formation dOun
disque dOaccretion autour de ce trou noir et peut provoquer des jets ou du rayonnement
X. Dans ces cas h, on parle alors de noyaux actifs de galaxies (AGN, dActive Galactic
Nucleus en anglais), faisant partie des sources de radiations electromagnetiques parmi les
plus lumineuses de IOUnivers.

Les dernéres decades ont ete le temoin de nombreuses tudes pour mieux comprendre ce
phenoméne tés lumineux au sein des galaxies, mais aussi pour comprendre le lien entre IDAGN
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et sa galaxie hote. Un autre aspect de ces objets physiques mOinteresse particulérement. I
sOagit de leur lien avec la formation stellaire. Je discuterai dQailleurs de cette connexion, que
jOappelle connexion OAGN-StarburstO de part leurs termes anglais, a la sous-section 3.3.3.

2.3 Distribution spectrale dOenergie des galaxies

Dans la section precedente, jOai decrit les dilerents composants dOune galaxie. Je vais
maintenant mOinteresser dans cette section au rayonnement €lectromagnetique emis par une
galaxie eta la contribution des dilerents composants decrits a la section 2.2. Une mangére
dOavoir une vision dOensemble de la contribution des dilerents composants des galaxies est de
representer le Rux dOune galaxie en fonction de la longueur dOonde observee, cOest ce qudon
appelle la distribution spectrale dOenergie dOune galaxie (SED, de I0an@péxtral Energy
Distribution ).

2.3.1 Contribution des dilerents constituants dOune galaxie a sa distribution spectrale
dOenergie

Je me suis inspiree des travaux de Frederic Galliano pour schematiser les contributions
de dilerents composants dOune galaxie & sa SED comme je le montre sur la Fig. 2.6. Cette
dernire bPgure montre la contribution des populations dOetoiles (jeunes et vieilles), du mi-
lieu dilus, des nuages moleculaires et des regions de photodissociation. Ces regions (PDR,
de 10anglaiphotodissociation regiond sont des zones du milieu interstellaire ol le rayonne-
ment UV est assez intense pour dissocier les molecules mais plus assez riche pour ioniser les
atomes. Je nOai pas detaille ces regions dans la section precedente. En elet il nOy a pas de
dilerences fondamentales dans les proprietes physico-chimiques de ces PDR par rapport au
milieu interstellaire neutre en general.

Je vais maintenant regarder la contribution de ces composants a la SED dOune galaxie.
Les etoiles contribuent essentiellement aux longueurs dOondes UV et optique. Il est interessant
de separer <toiles jeunes (de type, O,B), dominant IOUV, et etoiles vieilles, dont le spectre est
decale vers IOIR proche en raison de la presence dOetoiles evoluees. Le milieu dilus est domine
par une composante de poussire chaude et couvre toute la gamme spectrale observee. Les
nuages moleculaires etant tes opaques aux rayonnement UV et IR, leur contributiona la SED
nOest visible que dans IOIR lointain. Cette contribution provient essentiellement de IOemission
des gros grains de pousskére. Et enbn, la contribution des PDR est non negligeable, surtout
en optique et en IR moyen.

La SED totale est representee sur la Fig. 2.7. LOimportance attribueea chaque constituant
et donc le poids donne a son rayonnement par rapport au rayonnement total de la galaxie
varie selon le type de galaxies observees. Il sOagit ici dOun exemple, tout comme les dilerents
spectres de la Fig. 2.6.

Comme je I0ai mentionne precedemment, la SED globale dOune galaxie depend du type de
la galaxie observee, de sa metallicite, de sa capacite a former des etoiles, etc. Je vais regarder
plus en details dans la section qui suit la variete de SEDs que IOon peut rencontrer.

2.3.2 Dilerence dans les SEDs

La Fig. 2.8 montre la diversite des SEDs selon le type de galaxie considere. Cette bgure,
tiree de Galliano (2004) montre la distribution spectrale dOenergie, en regardant du bas de
la bgure vers le haut, dOune galaxie elliptique, dOune galaxie spirale, dOune galaxie 8 Rambee
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Figure 2.6 B Decomposition de la SED globale dOune galaxie. Les dilerents panneaux
representent la contribution des etoiles jeunes, des «toiles vieilles, du milieu dilus, des nuages
moleculaires et des PDR au rayonnement electromagnetique dOune galaxie. La galaxie au
centre est la galaxie des antennes, obtenue par Hubble. Les eches rouges ne sont donnees
quda titre indicatif et servent plus a illustrer les dilerents spectres qu®a reellement indiquer
proprement la localisation des dilerents constituants. Inspiree de la these de Frederic Gal-
liano.
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Figure 2.7 B Distribution spectrale dOenergie globale dOune galafieee de la thése de
Frederic Galliano

de formation stellaire, et Pnalement dOune galaxie ultralumineuse en infrarouge OULIRGO.
Ces galaxies dikrent par leur proprietes physiques de base (taille, masse, luminosite) mais

aussi par la proportion des dilerentes phases qui les constituent. Par exemple, les galaxies
elliptiques sont connues pour @tre pauvres en pousseéres. Il est clair sur la Fig. 2.8 que le
spectre des galaxies elliptiques est domine par une population dOetoiles vieilles. La formation
stellaire est donc faible dans une telle galaxie. Il en est de méme dans la galaxie spirale
representeea la Fig. 2.8, m&me si cette fois-ci le milieu interstellaire est plus riche en poussere
gue dans le cas de la galaxie elliptique.

La galaxie a formation dOetoiles ou OStarburstO en anglais, voit son spectre dominer
en IR, B ad emettent les pousséres. La composante stellaire est egalement plus impor-
tante dans cette galaxie que dans les deux precedents, due a cette ORambee de formation
dOetoilesO, comme son nom IQindique. Et Pnalement, la galaxie ULIRG presente un spectre
encore dilerents de la galaxie precedente. En elet, IOhistoire stellaire semble dilerente dans
IOULIRG, au vu du spectre dans la partie UV/optique qui montre une evolution plus stable
avec la longueur dOonde. LOAGN domine ici la distribution spectrale dOenergie de la galaxie
et donc sa luminosite infrarouge, rendant ainsi la SED de ce type de galaxies plus plate que
les autres SEDs. La presence dOun AGN peut avoir un lien avec la formation mais a IOheure
actuelle rien nOest encore etabli. Je reviendrai dDailleurs sur cette problematique au chapitre
suivant.

Au vue de ces dilerences entre les galaxies, il est necessaire de bien connaitre le type de
galaxies qui peuplent IOechantillon etudie. Il faut galement @tre capable de modeliser la dis-
tribution spectrale dOenergie pour des galaxies tres variees. COest ce qui a introduit la creation
de bibliotheque spectrale dOenergie de galaxies, tenant compte des proprietes physiques de
ces dernéres. Je detaillerai ces bibliotheques a la derniere sous-section du chapitre 3.
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Figure 2.8 b Dilerents exemples de distributions spectrales dOenergie. Cette bgure represente
dilerents types de galaxies : un exemple de galaxie elliptique, le disque dOune galaxie spirale,
une galaxiea Bambee de formation stellaire et une galaxie ultralumineuse en infraroug&iree

de Galliano (2004)



Chapitre 3
Methodes dOetude des galaxies

3.1 Determination de la distance des galaxies

Je cherche a comprendre la formation et IOevolution des galaxies. Pour pouvoir connaitre
le lien entre les galaxies, il me faut avant tout @tre capable de pouvoir determiner leur distance
par rapporta nous. |l me sera ainsi possible de discuter dOune eventuelle evolution entre elles.
Comme je |Qai introduit au chapitre 1, les cosmologues raisonnent en terme de Odecalage vers
le rougeO, que jOappellerai dans toute la suite de mon manuscrit par le terme correspondant
anglaisredshift. Il existe deux principales methodes pour determiner le redshift des galaxies. Il
sOagit de la methode des redshifts photometriques, et de celle des redshifts spectroscopiques,
que je vais decrire dans chaque sous-section suivante, puis comparer en terme dOe#cacite.

3.1.1 Les redshifts spectroscopiques

Un redshift spectroscopique, comme son nom IQindique, est obtenu a partir du spectre
de IOobjet. Il est calcule a partir de IQidentiPcation des signatures spectrales caracteristiques
de 1Oobjet. Ces signatures doivent @tre en accord entre elles, ce qui signipe quQelles doivent
toutes aboutir & IOobtention du méme redshift. Si on considere que les spectres de galaxies
sont observes sur la plage de longueur dOondenjn, #max ], alors & un redshift z donne, les
signatures spectrales correspondent a IOintervaliémin/ (1 + z) < # < #max/ (1 + z). Cet
intervalle de longueur dOonde au repos depend donc du redshift de IQobjet. Par consequent,
ce ne sont pas toujours les mémes raies caracteristiques qui sont utilisees pour determiner le
redshift spectroscopique de IOobjet, cela depend de son redshift.

Le paragraphe suivant detaille les techniques dOobtention de ces redshifts basees sur la
spectroscopie optique. On est limite par la transmission de IOatmosphére et par le fait que
la sensibilite des detecteurs chutent dans le rouge. En tenant compte de cela, le spectre
des galaxies est domine par des signatures spectrales dilerentes selon IQintervalle de redshift
considere. Cette liste nOest pas du tout exhaustive et nOest donnee qua titre indicatif :

D 0<z < 05 : la raie caracteristique a ces longueurs dOondes est la raie #6563 A.

P 05<z < 15: la raie dDemission [Oll]a 372A est une des raies dominant le spectre

des galaxies a ces redshifts.

b 15<z < 2.7 : cette plage de redshift est communement appele Odesert en redshiftO.
En elet, a ces redshifts B, la region dOemission a 4008 nOest plus visible par les
spectrographes. Et les longueurs dOondes sondeesa ces redshiftss4000) posstdent
peu de signatures spectrales caracteristiques. Pour parer a ce manque dOinformations,
une technique possible est de creer des templates de galaxies a ces redshifts.

b z > 3 :a ces grands redshifts, la raie utilisee est le plus souvent celle de Lymeaha
12164,
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Il faut toutefois noter que dans de nombreuses etudes spectroscopiques, aucune pre-
selection (photometrique ou morphologique) nQest faite. Cela signibe que IOechantillon de ga-
laxies dont on cherche les redshifts est contamine par des etoiles et des quasars. Pour €liminer
ces contaminants, il faut comparer les spectres obtenus pour les objets de IOechantillon a des
spectres caracteristiques dOetoiles et quasars.

3.1.2 Les redshifts photometriques

Baum (1962) a introduit IQusage des redshifts photometriques. Cette methode se base sur
la comparaison entre des couleurs predites par des templates pour dilerents redshift et les
couleurs observees de IOobjet dont on cherche a determiner le redshift. On cherche alors a
determiner le template et le redshift qui reproduisent le mieux les couleurs observees. Cette
methode de redshifts photometriques a dep largement fait ses preuves (Arnouts et al. 1999;
libert et al. 2006, 2009), surtout lorsquQil sOagit dOobtenir le redshift dOun large echantillon
de galaxies. Cependant, pour obtenir des redshifts photometriques robustes, il faut se baser
sur la discontinuite de Balmer a 40004 ou de Lyman a 912 A. Il faut donc couvrir cette
longueur dOonde quelques soit le redshift de la source et par consequent avoir des observations
obtenues dans de nombreux Ppltres.

Je detaillerai au chapitre 4 la grande qualite des redshifts photometriques obtenus juste-
ment par llbert et al. (2009) dans le champ COSMOS, k al je place mon etude.

Dans ce present paragraphe, je vais donner les grandes lignes de la methode standard
pour obtenir des redshifts photometriques. Cette methode peut @étre brevement decomposee
en les dilerents points suivants :

P |l faut tout dOabord creer un jeu de templates representatifs des spectres de galaxies
observees.

P |l faut ensuite faire evoluer ces templates sur une grille de redshift et dOextinction, de
sortea couvrir le plus de cas physiques possibles et étre le plus complet possible. Il faut
toutefois faire attention & ne pas choisir trop de templates @ IOetape presente) pour
@viter une trop grande degenerescence dans les calculs.

b Il faut obtenir les magnitudes apparentes pour chaque template sur la grille de redshift,
et pour chaque Ppltre utilise. On obtient alors une relation entre la couleur et le redshift
predit.

b Il faut par la suite comparer cette relation predite avec les couleurs observees.

D Pour choisir le meilleur template et le meilleur redshift, ce qui signibe le couple (tem-
plate, redshift) qui reproduit au mieux la couleur observee de la galaxie, la methode de
minimisation du ( 2 est utilisee (Arnouts et al. 1999) selon la formule qui suit :

' n )
(2: Fobs,i . S %Fem,i 2 3.1)

obs,i

[
Dans cette precedente equationtps, st le Bux observe avet gps i I@erreur correspon-
dante dans le Pltre i. Fem; est le Bux predit pour un template donne dans le méme
bltre i. s est un coe#cient permettant de normaliser le Bux du template a celui de la
galaxie.

3.1.3 Redshifts photometriques versus redshifts spectroscopiques

Dans cette sous-section, je discute de la validite des redshifts photometriques par rapport
aux redshifts spectroscopiques. Une fois de plus, je detaillerai davantage ce point dans le
cadre bien precis de mon etude du champ COSMOS au chapitre 4 de ce manuscrit.



3.1 Determination de la distance des galaxies 35

De part leur construction, les redshifts photometriques sont bien sd@r moins precis et
moins robustes que les redshifts spectroscopiques. Cependant, au cours des dernéres annees,
IOamelioration des techniques dOobtention des redshifts photometriques a rendu possible [Outi-
lisation de ces redshifts de maniere bable, comme le montre la Fig. 3.1. Cette bgure compare
les redshifts photometriques derives par Arnouts et al. (1999) et les redshifts spectroscopiques
du champs HDF North. La coherence entre les deux types de redshifts est Ragrante. En elet,
la plupart des redshifts photometriques obtenus sont peu ecartes de la valeur du redshift
photometrique (i.e. avec "z < 0.2). Qui plus est, seulement 5 galaxies sur les 106 sources de
leur echantillon presentent une erreur catastrophique. Ces resultats confortent bien la pabilite
de IOutilisation des redshifts photometriques.

Figure 3.1 B Comparaison entre les redshifts photometriques derives par Arnouts et al.
(1999) dans le champs HDF North et les redshifts spectroscopiques quand ils sont disponibles.
Les droites en pointilles et en tirets correspondent respectivementa z=05et" z=0.2.
Tiree de Arnouts et al. (1999)

Les redshifts photometriques presentent un autre avantage par rapporta la spectrosco-
pie. En elet, au vu des techniques dOobtention des redshifts photometriques, il est possible
dOevaluer le redshift dOune galaxie méme tes faible. Les releves de redshifts photometriques
peuvent ainsi gagner jusqu®a deux ordres de magnitude en profondeur par rapporta un re-
leve spectroscopique. Toutefois, il est vrai que le redshift de ces sources tes faibles aura une
incertitude plus grande.

Enbn, le point fort des redshifts photometriques est surtout la possibilite dOobtenir le red-
shift de toutes les sources dOun echantillon, méme des plus peuples. La spectroscopie demande
en elet un fort codt telescope quOil est parfois di#cile dOobtenir pour des releves cosmolo-
giques trop importants. La photometrie semble donc presenter un atout majeur. Cependant,
pour avoir des redshifts photometriques robustes, il est necessaire dOavoir des bltres en quan-
tite su#sante, pour couvrir une large gamme de redshift, tout dOabord, mais aussi dOavoir
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des bltres etroits. En elet, Wolf et al. (2004) a mis en evidence avec son €tude COMBO-17
que les bltres etroits permettaient dOatteindre une meilleure precision sur les redshifts pho-
tometriques, de 1Qordre dq‘iiZ I 0.2. En elet, plus le nhombre de bltres utilises est grand

et plus la bande passante de ces bltres est etroite. On se rapproche alors dOun reel cas de
spectroscopie, ce qui permet de contraindre la SED de maniere beaucoup plus robuste.

Pour resumer, il existe dans la litterature un bon accord entre redshifts photometriques et
redshifts spectroscopiques. Cette bonne correlation me permettra dOutiliser avec une grande
pabilite les redshifts photometriques du champ COSMOS dans les Parties Il & Ill, comme
explicite au chapitre 4.

3.2 Le taux de formation dOetoiles des galaxies (SFR)

Les etoiles sont un composant important des galaxies, comme vu au chapitre 2. Il est par
consequent interessant de pouvoir quantiper combien dOetoiles se sont formees au cours de
IOhistoire de la galaxie. Ceci permet en elet de pouvoir savoir si toutes les galaxies en sont au
méme stade de formation dOetoiles. Certaines sont-elles plus rapides pour former des etoiles ?
Y a t-il une evolution entre les galaxies par rapporta leur taux de formation dOetoiles ?

Cependant, les etoiles jeunes individuelles ne sont pas resolues, mises a part dans les
galaxies les plus proches, et cela méme avec les avances technologiques et avec les observations
des plus puissants telescopes. La plupart de IQinformation sur les proprietes de formation
stellaire des galaxies provient des mesures de luminosites dans IQultraviolet (UV), IQinfrarouge
lointain (FIR), ou encore via les raies de recombinaison nebulaires.

Dans cette section je decris brévement les methodes les plus utilisees pour calculer le
taux de formation dOetoiles dans les galaxies. Je discute ensuite de IOevolution de ce taux de
formation dOetoiles avec le redshift. JOappellerai par la suite le taux de formation dOetoiles des
galaxies par son acronyme anglais, a savoir SFR (d&tar Formation Rate).

Je tiens a souligner ici que ces methodes dOobtention du SFR sont analysees en details
par Kennicutt (1998b).

3.2.1 Estimateurs du SFR
P LOultraviolet

Le spectre du continuum ultraviolet est domine par les etoiles jeunes, rendant les calculs
de SFR dans IOUV tes robustes. LOintervalle de longueurs dOondes est approximative-
ment 1250-2500A. Une serie dOhypothéses est necessaire pour determiner la relation
permettant de calculer le SFR a partir de IOUV. |l faut supposer le SFR constant sur
une periode plus grande que la duree de vie des populations dominantes emettant en
UV, i.e. ! 10° ans. Il est egalement necessaire de choisir une fonction de masse initiale,
ou IMF de IOanglaignitial Mass Function . Dans |Ohypothése dOune IMF de Salpeter
(1955), le spectre UV sOawre étre pratiquement plat sur |Qintervalle 1500-2800ren-
dant IQexpression du SFR assez simple :

SFR(Myyear”!) =1.4%10°?8L 4(ergss* 1 Hz#1). (3.2)

Il est important de noter que IOEq. 3.2 est valable pour les galaxies dont le SFR est
continu sur une periode de IQordre de 4@nnees au minimum. Dans le cas de galaxies
formees de populations plus jeunes, comme les galaxiesa RBambee de formation dOetoiles,
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le rapport SFR/L 4 serait beaucoup plus faible. Il est donc important de connadtre la
nature de la population de galaxies a etudier avant de calculer le SFR de ces sources.
Finalement, cette methode de calcul de SFR est directement liee a IOemission provenant
des populations dOetoiles les plus jeunes. Cette technique presente alors |Qavantage de
donner des estimations robustes dans le cas des galaxies a formation stellaire et cela
sur un large intervalle de redshifts.

Cependant il existe une limitation importante dans cette methode dOobtention du SFR

par le continuum UV. En elet, les SFRs ainsi calcules dependent fortement de IOIMF
choisie. Par exemple, si on regarde [Ointervalle de longueur dOonde 1500 a #606s
etoiles dominant le spectre ont des masses superieuresab Mo,. Par consequent, il est
necessaire dOextrapoler aux faibles masses pour determiner le SFR des galaxies, dOal
IGimportance de IOhypothése faite sur IOIMF. Neanmoins, (Scalo et al. 1998) ont montre
peu de variations dans les dilerentes IMF envisageables pour les galaxies a formation
dOetoiles.

b Le continuum en infra-rouge

Une fraction non negligeable de la luminosite dOune galaxie est absorbee par la poussire
du milieu interstellaire et re-emis en infra-rouge, a des longueurs dOonde de IQordre de
10-300pm. LOinfrarouge pourra étre considere comme un bon traceur de la formation
dOetoiles si les etoiles jeunes et massives peuplant les galaxies chaulent la poussire de
manire e#cace. Le meilleur exemple ai IQinfrarouge est considere comme un excellent
estimateur de formation stellaire est le cas suivant. Les etoiles jeunes dominent le champ
de radiation de IOUV au domaine visible, et les opacites de la poussiére sont €levees,
alors la luminosite IR mesure la luminosite bolometrique de cette formation dOetoiles.
Ces conditions ultimes dOettcacite de I0infrarouge comme estimateur de la formation
stellaire a lieu dans les galaxies ai ont lieu dOintenses formations dOetoiles (galaxies a
Rambee de formation dOetoiles ou encatarbursts en anglais).

SFR(Moyr#1) = 4 5%107 %L g (ergs*?) (3.3)

al L g est la luminosite infrarouge calculee entre 8-100Qm.
LOEq. 3.3 est valable dans le cas des galaxiesa Rambee de formation dOetoiles égees de
moins de 1§ ans et suivant une IMF de Salpeter (1955).

P Raies de recombinaison

Il est egalement possible dOutiliser les raies de recombinaison comme les raies Ht,

Pa', Pag, Br+ et Br:. Ces raies re-emettent la luminosite des galaxies dans un petit
intervalle centre sur la longueur dOonde de la limite de Lyman, i.e 121 permettant

ainsi de sonder les populations dOetoiles jeunes et massives. Les relations entre le SFR
et ces raies de recombinaison ont largement ete etudiees (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 ete etabli :

SFR(Moyr#1) = 7.9%10°4?L (H- )(ergs* 1) (3.4)

Je montrerai au chapitre 7 comment jOai utilise la raie Papour determiner le SFR de
mes galaxies a formation dOetoiles al 2.



38 Methodes dOetude des galaxies

v

n. ~

(7).
0.1
LI B |

7,
p. (Mg yr ' Mpc™®

w
Q.

0.01

0 0.2 0.4 0.6 0.8
log(1+z)

Figure 3.2 B Evolution de la densite de taux de formation dOetoiles avec le redshifiree
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 interessant de regarder son evolution avec le redshift (Lilly
et al. 1996; Madau et al. 1996). Cela nous permet de savoir & quel moment de 10&ge de
IOUnivers les galaxies ont forme la majorite de leurs etoiles. COest plutdt bien connua IOheure
actuelle que le plus gros de la masse stellaire a ete forme a<lz < 3 comme le montre
le cekbre OLilly-MadauO 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 dQincertitudes, specialement dans IQintervalle de redshift qui mOinteresse, a
savoir 1<z < 3.

Cependant, il sOagit ici dOune tendance generale. Il nOest en elet pas possible de discerner
guelle type de population de galaxies contribue le plus a la formation stellaire a un redshift
donne. Pour mieux comprendre ce qui domine la formation stellairea un moment precis, il faut
alors regarder ce qui se passe a un redshift donne eta une longueur donnee. COest dQailleurs
pour cette raison que je place mon etude en infrarouge. Je vais montrera la section suivante
IGimportance des observations en infrarouge et je detaillerai les outils dOetude developpe pour
les galaxies infrarouges. .

3.3 Importance de IOIR

LOune des grandes problematiques de ces dernéres annees est dOarriver & comprendre les
processus qui gouvernent la formation et IQevolution des galaxies. Pour arriver & repondre a
une telle question, une tude des galaxies distantes est necessaire, basee sur la morphologie de
ces sources ainsi que de leur distribution spectrale dOenergie. LOutilisation de donnees en IR et
en submillimetrique prend alors tout son sens. En elet,a des haut redshifts, ces galaxies sont
generalement plus riches en gaz et en poussére que les galaxies locales. La poussiére absorbe
alors une large fraction de la radiation optique et UV de la lumiére, degradant de mangre
non negligeable les RBux et les morphologies observes. La poussire re-emet cette radiation
absorbee dans le domaine de longueur dOonde! deum, dOai IQimportance des observations
dans IOIR et le submillimetrique.

LOextinction decrodt avec la longueur dOonde. Cela permet aux observations infrarouges de
mettre en evidence des regions encore inexplorees, car enfouies sous dOepaises colonnes de gaz
et donc fortement opaques en optique. Par consequent, IOIR permet donc de devoiler toute
une population de galaxies qui pourraient @tre potentiellement manquee par des selections
UV/optique car trop obscurcies par la poussiére. En additiona cela, le domaine de longueur
dOonde infrarouge pourrait @galement permettre de determiner si la luminosite dOune galaxie
provient principalement dOune forte activite de formation stellaire ou de la presence dOun
noyau actif de galaxie (AGN), comme je vais le discuter a la dernére sous-partie de cette
section.

3.3.1 Les galaxies infrarouges

Le satellite americain IRAS lance en 1983 a permis dOetudier pour la premire fois les
galaxies infrarouges. Ces galaxies, decouvertes dans les annees 1970, di€rent des autres
galaxies car elles emettent la majeure partie de leur luminosite dans le domaine infrarouge. Les
autres galaxies, au contraire, emettent la majeure partie de leur luminosite dans le domaine
visible.

Ces galaxies infrarouges ont ete classees en trois grandes categorie selon leur luminosite :
b les LIRGs : de IOanglaisuminous InfraRed Galaxies ont des luminosites infrarouges
comprises dans |Qintervalle : 0L, < L g < 10%2L g,




































































































































































































































































































































































































































