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R�esum�e

Di��erents indices incitent �a penser qu'il y a entre cinq et dix fois plus de mati�ere sombre que

de mati�ere visible dans notre galaxie. Une partie de cette mati�ere noire pourrait être sous forme

d'objets compacts de masse stellaire (les machos), d�etectables en utilisant l'e�et de microlentille

gravitationnelle. Les exp�eriences eros1 et macho ont fortement contraint la pr�esence d'objets de

faible masse (moins que 10e-2 masse solaire) dans le halo galactique �a moins de 10 pourcent de la

mati�ere noire. Parall�element, la d�ecouverte par le groupe macho d'un nombre de candidats massifs

(0.5 masse solaire) su�sant pour expliquer 50 pourcent de la mati�ere sombre a motiv�e le groupe

eros pour la seconde phase de l'exp�erience : eros2.

Le travail pr�esent�e dans cette th�ese concerne l'analyse des courbes de lumi�ere de plus de 25

millions d'�etoiles du Grand Nuage de Magellan, observ�ees durant 3 ann�ees en vue d'extraire les

rares candidats microlentilles et de mesurer la fraction de masse du halo galactique compos�ee de

machos. Apr�es avoir rappel�e les motivations et les fondements th�eoriques, l'exp�erience eros2 est

pr�esent�ee. La strat�egie observationnelle et les proc�edures de r�eduction photom�etriques mises en

�uvre pour g�erer l'importante quantit�e de donn�ees (1.2 To) sont ensuite d�ecrites. Une nouvelle

m�ethode de d�etection des microlentilles est pr�esent�ee, suivie d'une �etude d�etaill�ee des bruits de

fond. Les candidats d�ecouverts sont en nombre insu�sant pour rendre compte de la courbe de

rotation de la Galaxie; ils con�rment et am�eliorent les r�esultats d'eros1 et ceux d'eros2 sur le

Petit Nuage de Magellan. La combinaison de l'ensemble des r�esultats d'eros permet d'exclure que

les machos de masse comprise entre 10e-7 et 10 masse solaire soient les constituants substantiels

du halo. Cette a�rmation est en accord avec les nouveaux r�esultats du groupe macho, bien que

nos interpr�etations di��erent sur la question des bruits de fond et de la localisation des lentilles.
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Abstract

Many experimental and theoretical results lead to the conclusion that at least 80 percent of

the mass of our Galaxy is dark. Part of this so-called dark matter could be in the form of stellar

mass compact objects, called machos; these could be detected using the gravitational microlensing

e�ect. The �rst generation experiments eros1 and macho have strongly constrained the galactic

abundance of objects lighter than 0.01 solar mass to less than 10 percent of the total mass. In

parallel, the observation by the macho group of massive candidates (half the Sun's mass), numerous

enough to constitute 50 percent of galactic dark matter, was a further motivation for the eros

group to extend this search to stellar mass objects in a second phase, eros2.

The present work deals with the analysis of 25 million stellar light curves in the Large Magellanic

Cloud, observed for three years in order to extract the rare microlensing candidates and to measure

the galactic halo mass fraction in the form of compact objects. After recalling the motivations

of this search and the theoretical context, I describe the eros2 experiment. The observational

strategy and the photometric reduction procedures needed to deal with the 1.2 To of data are then

presented. A new method to detect microlenses is detailed, as well as a discussion of background

light curves, poorly known. We do not �nd enough microlensing candidates to explain the galactic

rotation curve; this con�rms, and improve on previous eros1 and eros2 results. Combining all

results from eros allows to exclude that machos with a mass between 10e-7 and 10 solar mass

are important constituents of the galactic halo. This statement agrees with recent results from

the macho group, although our interpretations di�er, namely on the topics of the location of the

lenses, and of a possible contamination of the microlensing sample by background phenomena.
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Introduction

La compr�ehension du probl�eme de la mati�ere noire constitue aujourd'hui une des questions les

plus importantes de la cosmologie et de la physique des particules. Cette �enigme a pour origine

la comparaison entre la quantit�e de mati�ere d�eduite des objets lumineux (qui ne contribuent qu'�a

moins de 5 pour mille de la densit�e critique) �a la quantit�e de mati�ere d�etermin�ee de fa�con indirecte

par l'�etude des mouvements de masses tests (gaz, �etoiles, galaxies) dans le champ gravitationnel

d'un syst�eme astronomique (galaxie, amas de galaxies). �A l'�echelle galactique, on note d�ej�a un

d�esaccord d'un ordre de grandeur en d�efaveur de la mati�ere lumineuse; ceci est con�rm�e �a l'�echelle

des amas de galaxies, au sein desquels la densit�e de mati�ere atteint au moins soixante fois la densit�e

de mati�ere visible. En�n, �a l'�echelle cosmologique, les �etudes de la luminosit�e des supernov� de

type Ia, et celles portants sur les 
uctuations du rayonnement fossile de photons tendent �a indiquer

la pr�esence d'une �energie dite \du vide", comptant pour soixante dix pour cent de la densit�e cri-

tique; ces r�esultats favorisent aussi l'hypoth�ese d'un univers plat, pr�edit par la plupart des th�eories

in
ationnaires.

Ces indices ne nous renseignent cependant pas sur la nature (ou les natures) de cette (ces) ma-

ti�ere(s) sombre(s), et les candidats se r�epartissent naturellement en deux cat�egories : baryonique

et non baryonique. Les candidats baryoniques seraient cach�es dans des syst�emes non lumineux

compos�es de protons et de neutrons; ces objets pourraient être di�us (gaz) ou compacts (�etoiles

avort�ees, cadavres d'�etoiles, plan�etes); ce sont principalement ces derniers, que l'on r�eunis sous

l'appelation \machos" qui sont recherch�es par les exp�eriences dites de \microlentilles gravitation-

nelles". Les candidats non baryoniques seraient d'�eventuelles particules massives n'int�eragissant

que tr�es faiblement, et non encore d�ecouvertes par les exp�eriences utilisant des acc�elerateurs; les

principaux sont les neutralinos, les axions, et les neutrinos massifs.

Une contrainte tr�es forte sur le contenu baryonique de l'univers est apport�ee par la comparaison

des pr�edictions de la nucl�eosynth�ese primordiale avec les abondances mesur�ees des �el�ements plus

l�egers que le B�erylium : il y a au moins trois fois plus de baryons invisibles que de baryons visibles;

c'est le probl�eme de la mati�ere noire baryonique. Ces baryons manquant pourraient presque ex-

pliquer la mati�ere sombre galactique, bien qu'aucune preuve formelle n'indique qu'ils se cachent

dans les galaxies. Par contre, il est n�ecessaire de faire appel aux candidats non baryoniques pour

expliquer le manque de mati�ere �a partir de l'�echelle des amas de galaxies; ceci constitue le probl�eme

de la mati�ere noire non baryonique.

Bien que les objets sombres soient particuli�erement di�ciles �a d�etecter, di��erentes m�ethodes

indirectes ont �et�e propos�ees pour les d�emasquer. Celle qui est abord�ee dans cette th�ese est la re-

cherche d'objets compacts sombres par l'e�et de microlentille gravitationnelle, propos�ee en 1986

par B. Paczy�nski. Cette m�ethode consiste grossi�erement �a d�etecter une ampli�cation apparente de

la luminosit�e d'�etoiles situ�ees dans les Nuages de Magellan, induite par la pr�esence d'objets com-

pacts massifs dans un halo entourant notre Galaxie. La mesure de l'abondance de tels ph�enom�enes

compar�ee aux pr�edictions th�eoriques permet alors de tester cette hypoth�ese.

Les premiers grands \surveys" de microlentilles en direction des Nuages de Magellan, eros

et macho ont, en 1997 (au moment o�u cette th�ese a d�ebut�e), apport�es les premiers r�esultats de
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telles recherches : le halo de notre Galaxie n'est pas consitu�e de plus de dix pourcent d'objets

sombres compacts de moins de 0.001 M�; cependant, ce dernier semblait, selon le groupe macho,

majoritairement consitu�e d'objets compacts de 0.1-1 M� (entre 20 et 120 pourcent). Ce r�esultat

n'�etait pas con�rm�e par le groupe eros (ni in�rm�e d'ailleurs �a cause de la faible statistique) .

C'est dans ce contexte qu'est n�ee l'exp�erience eros2, dot�ee d'un t�elescope de 1 m�etre de

diam�etre, de nouvelles cam�eras ccd, et d'un nouveau syst�eme d'acquisition. Le tout �etant d�edi�e �a

l'augmentation de la sensibilit�e aux �ev�enements typiques d�etect�es par les exp�eriences de premi�ere

g�en�eration. Fin 1997, les premiers r�esultats d'eros2, issus de l'analyse des donn�ees du Petit Nuage

de Magellan, confort�erent la position d'eros1 et n'allaient donc pas en faveur du signal positif

d�etect�e par le groupe macho. Cependant, la statistique restait trop faible pour trancher sur la

question car la sensibilit�e de cette recherche �etait trois fois inf�erieure �a celle publi�ee par macho.

Ainsi, l'analyse des donn�ees relatives au Grand Nuage de Magellan prenait toute son importance

car elle allait permettre de surpasser, d'un facteur deux environ, la sensibilit�e de l'analyse publi�ee

par le groupe macho. Cette analyse, ainsi que la combinaison et l'interpr�etation de l'ensemble des

r�esultats d'eros en direction des Nuages de Magellan, constitue l'objet de ce manuscrit.
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Chapitre 1

La mati�ere noire dans l'univers :

Probl�ematique et candidats

Dans ce premier chapitre je discute le probl�eme de la mati�ere noire, aussi nomm�ee mati�ere

sombre ou mati�ere cach�ee, aux di��erentes �echelles de l'univers : �a l'�echelle cosmologique (sec. 1.1),

�a l'�echelle des amas de galaxies (sec. 1.2), �a l'�echelle des galaxies (celle qui concerne le travail

e�ectu�e dans cette th�ese) (sec. 1.3), et dans notre environnement stellaire proche (sec. 1.4).

Je d�ecris ensuite les principaux candidats baryoniques et non baryoniques (sec. 1.5).

1.1 Mati�ere noire �a l'�echelle Cosmologique

La cosmologie est l'�etude de la structure et de la dynamique de l'univers. Elle doit rendre

compte des observations suivantes : (1) le ciel est noir malgr�e les nombreuses �etoiles (Paradoxe

d'Olbers), (2) l'univers apparâ�t homog�ene et isotrope �a l'�echelle cosmologique, (3) Le spectre de

la lumi�ere des galaxies lointaines est syst�ematiquement d�ecal�e vers les grandes longueurs d'onde

(e�et Hubble, [Hubble, 1929]), (4) On observe un rayonnement fossile cosmique de photons �a une

temp�erature de corps noir de 2:728� 0:002 Kelvins, ainsi que des 
uctuations relatives en temp�e-

rature �T

T
� 10�5 , �a une �echelle de quelques degr�es, (5) On mesure les abondances relatives des

�el�ements l�egers (2D, 3He, 4He, 7Li . . .), (6) Di��erents indices sugg�erent la pr�esence d'une grande

quantit�e de mati�ere noire aux di��erentes �echelles.

Pour formuler le cadre th�eorique standard, trois postulats sont n�ecessaires et su�sants : (a) on

suppose que l'univers est homog�ene et isotrope �a grande �echelle, (b) L'ensemble des galaxies est

assimil�e �a un 
uide parfait de pression P et de densit�e �, (c) On suppose que les lois de la physique

d�etermin�ees sur Terre restent valables en n'importe quel point de l'univers. On admet que les lois

de la Relativit�e G�en�erale d�ecrivent la structure et la dynamique de l'univers.

Dans la section suivante je pr�esente bri�evement les r�esultats du mod�ele standard du Big-Bang

qui seront r�eutilis�es dans les discussions portant sur le probl�eme de la mati�ere cach�ee.

1.1.1 Cosmologie

La m�etrique la plus g�en�erale associ�ee �a un univers homog�ene et isotrope est celle de Friedmann-

Robertson-Walker (frw) :

ds2 = dt2 � R2(t) �
�

dr2

1� kr2 + r2(d�2 + sin2 � d�2)

�
; (1.1)

o�u (t, r, �, �) sont les coordonn�ees comobiles, R(t) est le facteur d'�echelle, et k caract�erise la

g�eom�etrie : hyperbolique (k = �1), euclidienne (k = 0), ou sph�erique (k = 1). Les �equations
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1.1. MATI�ERE NOIRE �A L' �ECHELLE COSMOLOGIQUE

d'Einstein associ�ees �a la g�eom�etrie frw et �a un 
uide parfait de pression P et de densit�e d'�energie

� m�enent aux �equations de Friedmann, voir par exemple [Kolb and Turner, 1990, Peacock, 1999] :

H2 �
 

_R

R

!2

=
8�G�

3
� k

R2
+
�

3
(1.2) 

�R

R

!
=

�

3
� 4�G

3
(� + 3P ) ; (1.3)

o�u H(t) est le param�etre de Hubble, et � est la constante cosmologique. On d�e�nit le param�etre

de densit�e actuel 
0 =
�0

�c

1, o�u �c est la densit�e critique d�e�nie par

�c =
3H2

0

8�G
= 1:88� 10�29h2 g cm�3 ; (1.4)

o�u il est usuel d'absorber l'incertitude sur la constante de Hubble dans le param�etre h(t) : H(t) =

100h(t) kms�1Mpc�1; on a les contraintes observationnelles 0:5 < h0 � 0:65 < 0:8. Si � = 0

l'�equation (eq. 1.2) se r�e�ecrit
k

R2
0

= (
0 � 1)H2
0 : (1.5)

Ainsi les trois types de courbures associ�ees �a la m�etrique frw (eq. 1.1) caract�erisent trois mod�eles

distincts dans le cas des mod�eles avec une constante cosmologique nulle :

k = -1 G�eom�etrie hyperbolique 
0 < 1 Univers ouvert

k = 0 G�eom�etrie euclidienne 
0 = 1 Univers ouvert

k = +1 G�eom�etrie sph�erique 
0 > 1 Univers ferm�e .

La dynamique de l'univers est obtenue �a partir d'une �equation d'�etat (relation reliant � et P ) et

de l'�equation de conservation de l'�energie

_� = �3
_R

R
(� + P ) : (1.6)

Si l'univers est domin�e par la mati�ere : P = 0 et � / R�3 (�ere de mati�ere); tandis que si l'univers

est domin�e par le rayonnement : P = �=3 et � / R�4 (�ere de radiation). L'entropie par unit�e de

volume comobile est donn�ee par s = �Q

T
= �+P

T
, o�u T est la temp�erature de corps noir du gaz

de photons. L'expansion est adiabatique au premier ordre car les processus irr�eversibles mettent

majoritairement en cause les baryons qui sont tr�es minoritaires 2. La densit�e d'�energie de radiation

est

�R =
�2

30
g(T ) (kBT )

4 ; (1.7)

o�u kB est la constante de Boltzmann, et g(T ) est la somme des nombres de degr�es de libert�e

internes des bosons (gB) et des fermions (gF ) : g(T ) =
P
B
gB(T ) +

7
8

P
F
gF (T ). Durant l'�ere de

radiation, la relation temps-temp�erature est donn�ee par

t =
2:42p
g(T )

�
1 MeV

kBT

�2

secondes : (1.8)

On d�e�nit le d�ecalage vers le rouge z d'un objet �emetteur d'un signal �electromagn�etique par

1 + z =
�0

�e
=
R0

Re
; (1.9)

1L'indice 0 indique qu'il s'agit de la valeur �a l'instant pr�esent.
2Le rapport � = nB

n

' 10�10, avec nB ,n
 , densit�es num�eriques des baryons, photons

18



Chapitre 1

o�u �e et � sont respectivement les longueurs d'ondes �emise et d�etect�ee. Re et R0 sont les facteurs

d'�echelle aux �epoques d'�emission et de r�eception du signal. Le d�ecalage spectral �a l'�equilibre entre

mati�ere et rayonnement (zeq) est donn�e par : 1 + zeq = 2:4 104 � 
0 h
2
0. Les atomes se forment �a

zat ' 1300 et le rayonnement cosmique de photons se d�ecouple �a zdec ' 1100.

Une application cosmologique importante pour le probl�eme de la mati�ere noire est l'existence d'un

rayonnement fossile de neutrinos (en plus du rayonnement de photons). Lorsque les interactions

faibles n'ont plus �et�e assez intenses pour contribuer aux r�eactions d'�equilibre thermodynamique

(T ' 1MeV), les neutrinos se sont d�ecoupl�es du reste de l'univers. La conservation de l'entropie

permet de calculer la temp�erature de ce fond cosmique :

T�

T

=

�
g


g
 +
7
8
ge

�1
3

= (4=11)
1
3 : (1.10)

Si les neutrinos poss�edent une masse m� = m�e +m�� +m�� + : : : leur contribution au param�etre

de densit�e est


� =
��

�c
' 0:56GT 3

0 H
�2
0 m� (1.11)

' m�

92h20 eV
; (1.12)

o�u T0 est la temp�erature actuelle des photons du rayonnement fossile.

1.1.2 Indices de la pr�esence de mati�ere noire

Une motivation th�eorique : l'in
ation

Le mod�ele standard constitue un cadre de travail tr�es satisfaisant pour expliquer de nombreuses

observations. Cependant trois probl�emes apparaissent quand on l'extrapole jusqu'aux premiers

instants : le probl�eme de l'horizon, le probl�eme de la courbure et le probl�eme de l'homog�eneit�e

[Peacock, 1999]. Ces pathologies disparaissent si on suppose que l'univers a subi une transition de

phase �a T ' 1015 GeV accompagn�ee d'une p�eriode de surfusion. Durant la phase in
ationnaire, la

densit�e d'�energie est domin�ee par le terme cosmologique (�energie du vide), ainsi l'�equation d'�etat

doit être modi��ee : Pv = ��v . L'�equation (eq. 1.2) donne alors

R(t) / exp
8�G�v

3
t ; (1.13)

avec �v ' �GUT ' 1092Jm�3, o�u �GUT est la densit�e d'�energie typique des th�eories de grande

uni�cation (SU(5) par exemple). En plus de r�esoudre le probl�eme des conditions initiales, l'in
ation

nous o�re une pr�ediction fondamentale pour le probl�eme de la mati�ere cach�ee : 
0 = 1 � � (� <
10�50). En e�et d'apr�es l'�equation (eq. 1.2)

lim
t!1

(
(t)� 1) / lim
t!1

e�
8�G�v

3
t = 0 : (1.14)

La nucl�eosynth�ese primordiale

La th�eorie de la nucl�eosynth�ese primordiale permet le calcul des abondances relatives des �el�e-

ments les plus l�egers : 2D, 3He, 4He, 6Li et 7Li . . . par rapport �a l'hydrog�ene. Les nucl�eons se

forment �a T � 100MeV, apr�es une transition (quarks/gluons)-hadrons. L'univers est alors consti-

tu�e de nucl�eons, de photons et des trois familles de leptons, et d'une grande quantit�e de ma-

ti�ere noire de nature ind�etermin�ee. Mais �a cette temp�erature, les noyaux ne peuvent se former

(Eliaison=nucl: � qq MeV) et les r�eactions pr�epond�erantes sont :

p+ ��  ! e+ + n (1.15)

p+ e�  ! � + n : (1.16)
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Chapitre 1

La borne inf�erieure donne ainsi une limite inf�erieure sur la quantit�e de mati�ere baryonique qu'il

faut comparer �a la quantit�e de mati�ere visible donn�ee par (eq. 1.26) :


B


vis
>

0:007

0:005
h�1 = 7=5h�1 : (1.20)

Les valeurs admises indiquent donc qu'il y a au moins deux fois plus de baryons noirs que de baryons

visibles dans l'univers (avec h0 � 0:65) ! Cependant, tandis que la mesure de l'abondance d'h�elium

(dans les r�egions H II pauvres en m�etaux) a constitu�e un pilier de la th�eorie du Big-Bang chaud, les

mesures d'abondances du deut�erium restent plus controvers�ees. Le deut�erium, �el�ement faiblement

li�e (EL/ nucl. = 1.1 MeV), est d�etruit dans les �etoiles; son abondance est de plus tr�es sensible

�a 
B (�g. 1.1). Ces derni�eres ann�ees, les recherches de deut�erium primordial se sont focalis�ees

vers les nuages de gaz, pauvres en m�etaux et �a grands d�ecalages spectraux, situ�es sur la ligne

de vis�ee de quasars [Hata and Steigman, 1996]. [Carswell et al., 1994, Rugers and Hogan, 1996,

Songaila et al., 1994, Hogan, 1996] ont trouv�e une grande quantit�e de deut�erium en observant le

syst�eme Q0014+813; cela implique une faible densit�e baryonique incompatible avec la fraction de

baryons d�etermin�ee par les observations des rayons X des amas riches [Hata and Steigman, 1996].


B = (6:2� 0:8) 10�3 h�2 : (1.21)

Par contraste, Tytler, Fan et Burles ont obtenu une quantit�e de deut�erium plus faible vers les

quasars QSO 1937-1009 et QSO 1009+2956 [Tytler et al., 1996, Burles and Tytler, 1996]; dans ce

cas (controvers�e), la densit�e baryonique est :


B = (24� 4) 10�3 h�2 : (1.22)

Ce d�esaccord, qui pourrait traduire des inhomog�en�eit�es de la r�epartition du deut�erium, ou des

erreurs d'interpr�etation des spectres4 est en passe d'être r�esolu avec le lancement en 1999 d'un

satellite d�edi�e �a la recherche de deut�erium primordial : fuse 5.

1.1.3 Contraintes sur 
mat et 
�

Ces derni�eres ann�ees, de nouvelles contraintes sur les param�etres cosmologiques ont �et�e appor-

t�ees par l'�etude de la luminosit�e des supernov� lointaines, ainsi que par les analyses des 
uctuations

du fond di�us cosmologique de photons.

Les supernov� lointaines de type Ia

Une supernova de type Ia explose lorsque la naine blanche associ�ee �a un syst�eme binaire atteint

une masse critique par accr�etion de mati�ere de son compagnon. La magnitude absolue au maximum

d'intensit�e (M) est la même pour tous ces objets (mis �a part une dispersion intrins�eque de 0:15

magnitude); ils sont donc consid�er�es comme des chandelles standard. La di��erence de magnitude

apparente (m) de ces objets est donn�ee par :

m =M � 5� log[H0dL(z;
mat;
�)] ; (1.23)

o�u dL est la distance de luminosit�e qui d�epend du d�ecalage spectral z et du mod�ele d'univers

consid�er�e [Peacock, 1999]. L'�etude de la variation de luminosit�e de ces supernov� en fonction du

d�ecalage spectral permet de contraindre la combinaison 4=3
mat � 
�. Deux groupes

{ le Supernova Cosmology Project [Perlmutter et al., 1998, Perlmutter et al., 1999]

{ le High z supernov� Search [Filippenko et al., 1997]

4Il est di�cile de distinguer des raies de deut�erium de raies d'hydrog�enemoins intenses mais �a redshift di��erent.
5http://fuse.pha.jhu.edu
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1.1. MATI�ERE NOIRE �A L' �ECHELLE COSMOLOGIQUE

arrivent �a des r�esultats comparables avec des supernov� situ�ees en moyenne �a z � 0:4, et limit�ees

pour le moment �a zmax � 0:8 :

0:8
mat � 0:6
� ' �0:2� 0:1 : (1.24)

Ces r�esultats sont illustr�es �a la �gure (�g. 1.2). �A l'heure actuelle, les param�etres pr�ef�er�es sont :


mat � 0:3 et 
� � 0:7.
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A.J. 1996)
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Fig. 1.2 : Contraintes apport�ees par les recherches de supernov� �a grand d�ecalage spectral. On pr�e-

sente ici les r�esultats du Supernova Cosmology Project [Perlmutter et al., 1998, Perlmutter et al., 1999].

42 supernov� situ�ees en moyenne �a z � 0:4 sont utilis�ees.

Les 
uctuations du rayonnement fossile

Le fond cosmologique de photons, pr�edit dans les ann�ees 1950 et d�ecouvert en 1964, consti-

tue un pilier du mod�ele du Big-Bang. Ce rayonnement, cartographi�e pour la premi�ere fois sur la

totalit�e du ciel par le satellite cobe [Smoot, 1992], pr�esente des 
uctuations en temp�erature au

niveau de � 10�5 sur une �echelle de 7 degr�es. L'�etude plus pr�ecise de ces 
uctuations permettra de

contraindre les param�etres cosmologiques au niveau du pour cent. Di��erentes exp�eriences sont en

cours, que ce soit avec des ballons-sondes (voir par exemple [De Bernardis et al., 1999]) ou des satel-

lites [Prunet et al., 1999]. On trouvera une revue r�ecente sur le sujet dans [Gawiser and Silk, 2000].
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(a) D�ependance du spectre d'anisotropie du rayonnement
fossile en fonction des param�etres cosmologiques (l'axe

des abscisses repr�esente l'�echelle angulaire).

(b) Compilation des observations des anisotro-
pies du rayonnementfossile. Les barres d'erreur

(1 �) sont actuellement trop importantes pour
avoir des contraintes pr�ecises sur les mod�eles;

n�eanmoins, le premier pic acoustique semble
pr�esent �a l � 200.

Fig. 1.3 : Contraintes sur les param�etres cosmologiques �a partir des �etudes des 
uctuations du fond

cosmologique de photons [Gawiser and Silk, 2000].

1.2 Mati�ere noire �a l'�echelle des amas de galaxies

De nombreuses indications de l'existence de mati�ere sombre proviennent des observations des

mouvements des galaxies et du gaz dans les amas de galaxies (�echelle � 10Mpc). Les di��erents

r�esultats convergent vers 
Amas > 0:2. Cependant ces m�ethodes n�ecessitent des hypoth�eses sur

la formation des galaxies, et aucune de ces observations ne donne d'indication sur la nature de la

mati�ere noire.

1.2.1 Le rapport masse sur luminosit�e M

L

Le param�etre 
0 est le plus souvent estim�e au travers du rapport � = (M=L)=(M�=L�),

o�u M� et L� sont respectivement la masse et la luminosit�e du Soleil. On utilise alors la m�e-

thode classique 'L � M=L' pour donner la masse d'un syst�eme astronomique. Aux di��erentes

�echelles, le syst�eme �etudi�e est suppos�e avoir des dimensions su�santes pour être repr�esenta-

tif de l'univers. Dans la bande B, la densit�e moyenne de luminosit�e est LB = (2 � 0:7) �
108h0Mpc�3 [Fukujita et al., 1998, Efstathiou et al., 1988]. La valeur �c pour fermer l'univers est

alors [Fukujita et al., 1998]:

�c = (1390� 35%)h0 : (1.25)

La densit�e de mati�ere sous forme lumineuse 
vis est obtenue par comptage des �etoiles et des

galaxies, puis par l'application de mod�eles donnant le rapport � du syst�eme en question. La valeur

admise est


vis = 0:003� 0:005 h�1 ; (1.26)

avec une incertitude d'au moins un facteur 2.
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1.3. MATI�ERE NOIRE �A L' �ECHELLE DES GALAXIES

Utilisation du th�eor�eme du viriel

Historiquement la mati�ere sombre a �et�e d�ecouverte �a partir des mesures des dispersions de

vitesse des galaxies composant l'amas de Coma; l'application du th�eor�eme du viriel : 2hT i+ hU i =
0 (T et U sont respectivement l'�energie cin�etique et potentielle de l'amas) indiquait � � 300

[Zwicky, 1933]. Dans un cas simpli��e, la masse totale de l'amas est reli�ee au rayon de l'amas RG
et �a la dispersion des vitesses radiales des galaxies �R selon :

Mtot =
3RG�

2
R

G
: (1.27)

De nombreuses mesures utilisant des techniques plus modernes ont �et�e e�ectu�ees; un rapport �

de l'ordre de quelques centaines est syst�ematiquement obtenu, ce qui correspond �a 
Amas > 0:2.

N�eanmoins, il faut mentionner que l'on suppose que les amas �etudi�es sont sph�eriques et en �etat

d'�equilibre hydrostatique.

Estimation de la masse �a partir des donn�ees X

Un autre traceur de la masse est disponible pour les amas de galaxies; en e�et, les gaz chauds

inter-galactiques, suppos�es en �equilibre hydrostatique dans le potentiel de l'amas, produisent des

rayons X (rayonnement de bremsstrahlung des �electrons). La masse est d�eduite des gradients de

densit�e et de temp�erature observ�es selon :

GM (< r)

r
= �kBT (r)

�mp

�
d lnT

d ln r
+
d ln �

d ln r

�
; (1.28)

o�u � d�esigne le poids mol�eculaire moyen du gaz. La temp�erature T (r), mesur�ee par spectroscopie

X, n'est jamais vraiment bien contrainte et l'amas est souvent suppos�e isotherme. Cette m�ethode

a l'avantage d'être ind�ependante des populations stellaires des amas, et les valeurs d�eduites sont

compatibles avec les autres d�eterminations : 
Amas � 0:3. �A ce stade, il est important de noter

que 
Amas � 
B > 
vis; c'est un indice de pr�esence d'une grande quantit�e de mati�ere noire non

baryonique �a l'�echelle des amas de galaxies.

1.3 Mati�ere noire �a l'�echelle des galaxies

1.3.1 L'hypoth�ese du halo galactique

L'indice le plus probant de la pr�esence d'une grande quantit�e de mati�ere noire dans les galaxies

provient de l'�etude des courbes de rotation des galaxies spirales. En e�et, si la masse lumineuse est

distribu�ee comme la masse totale (la quasi-totalit�e de la luminosit�e est concentr�ee dans le bulbe),

alors la vitesse de r�evolution des constituants des galaxies (vG) doit suivre une courbe k�eplerienne

vG(R) =

r
GM (< R)

R
: (1.29)

Or, les observations des d�ecalages spectraux des �etoiles (jusqu'�a 15 kpc du centre galactique) puis

de la raie d'�emission �a 21 cm de l'hydrog�ene neutre (au-del�a de 10 kpc), montrent que les courbes

de rotation sont croissantes puis se stabilisent au-del�a de quelques kilo-parsecs du centre galactique

(on ne voit pas les courbes d�ecrô�tre). On interpr�ete cette stabilit�e comme une divergence lin�eaire de

la masse avec le rayon :M (R) / R (soit �(R) / 1
R2 ). On d�eduit donc que les galaxies sont entour�ees

d'un halo sombre s'�etendant jusqu'�a au moins 50 kpc pour expliquer les courbes de rotation6! Les

estimations du rapport masse-luminosit�e et du param�etre de densit�e des halos donnent :

�halo > 30h (1.30)


halo � 0:02h�1 ; (1.31)

6Certains auteurs portent le halo jusqu'�a 200 kpc.
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soit au moins 5 fois plus que la mati�ere visible 
vis (eq. 1.26). Notons aussi que certaines galaxies

elliptiques poss�edent su�samment d'hydrog�ene neutre loin de leur centre pour permettre le même

genre de mesure et arriver �a la même conclusion [Schweizer et al., 1989].
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Fig. 1.4 : Courbes de rotation pour les galaxies NGC 2403 et NGC 2841. Les deux cadres sup�erieurs

montrent la variation de la brillance de surface �r en fonction de la distance galactocentrique R. Les

cadres inf�erieurs repr�esentent les courbes de rotation Vc(R). Les donn�ees sont superpos�ees au meilleur
ajustement d'un mod�ele de galaxie incluant un bulbe, un disque, du gaz, et un halo de mati�ere sombre

sph�erique, n�ecessaire pour expliquer le plateau au-del�a de 10 kpc [Begeman, 1987].

1.3.2 Mati�ere noire dans la Voie Lact�ee

Le d�esaccord entre des vitesses pr�edites et mesur�ees se manifeste aussi au niveau du Soleil. En

e�et, le Soleil d�ecrit une orbite circulaire de rayon RS � 8:5 kpc autour du centre galactique �a

une vitesse vc � 220 kms�1. La densit�e surfacique de la mati�ere lumineuse �lum = 2�lumh �
60M� pc�2 (h est l'�echelle d'�epaisseur du disque) est-elle su�sante pour expliquer la vitesse du

Soleil ? Si on suppose que le halo galactique est sph�erique et isotherme, on peut calculer la densit�e

surfacique en fonction des param�etres observables Vc (vitesse circulaire) et R (rayon) :

�(R) =
�2

2GR
=

V 2
c

4GR
; (1.32)

o�u � est la dispersion des vitesses, et Vc =
p
2� (valable uniquement pour une distribution de

mati�ere sph�erique et isotherme en 1=R2). Dans le cas du Soleil, on obtient � � 450M� pc
�2. Pour

un disque �n avec une courbe de rotation plate, on obtient une relation similaire : �(R) =
V
2
c

2�GR ,

soit � � 285M� pc
�2. La densit�e surfacique totale est bien sup�erieure �a sa contribution sous forme

lumineuse. D'autre part, le disque �n ne su�t pas �a expliquer la grande vitesse du Soleil observ�ee. Il

existe donc une grande quantit�e de mati�ere cach�ee hors du plan du disque. Cette derni�ere remarque

est l'une des motivations principales des exp�eriences de recherche de microlentilles.
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1.4. MATI�ERE NOIRE AU VOISINAGE DU SYST�EME SOLAIRE

1.4 Mati�ere noire au voisinage du syst�eme solaire

Avant d'enquêter aux di��erentes �echelles, il faut connâ�tre la quantit�e de mati�ere noire dans le

voisinage du syst�eme solaire. Pour cela, on compare la quantit�e de mati�ere sous forme d'�etoiles,

de gaz, et de poussi�eres avec une d�etermination dynamique de la masse dans le disque galactique.

Les exp�eriences de recherche syst�ematique de parallaxe et de mouvements propres permettent de

mesurer la fonction de luminosit�e stellaire �(L). La densit�e de mati�ere lumineuse est alors obtenue

par la relation [Freeman, 1987]

�lum =

Z 1

Mc

m(L)�(L) dL ' 0:1 M� pc
�3 ; (1.33)

o�u m(L) est le rapport masse-luminosit�e donn�e par les mod�eles stellaires, et Mc � 0:08 M� est la

masse critique d'allumage de la r�eaction de fusion de l'h�elium-3 (celle qui produit le plus d'�energie

dans le cycle p-p de la nucl�eosynth�ese stellaire). La quantit�e de mati�ere totale (masse dynamique)

est obtenue en mesurant la dispersion de vitesse des �etoiles (�) dans les plans perpendiculaires au

disque galactique. On �ecrit alors l'�equation de Poisson en consid�erant l'ensemble des �etoiles comme

un 
uide parfait 7 en �equilibre hydrostatique [Binney and Tremaine, 1987]

� d

dz

�
1

�?

d

dz
(�2�?)

�
= 4�G�tot ; (1.34)

o�u �tot et �? sont respectivement les densit�es totale et stellaire. On r�esout cette �equation en

supposant un pro�l de densit�e stellaire du disque : �?(z) / exp�z=h, o�u h est l'�echelle d'�epaisseur

du disque galactique (h � 300� 350 parsecs). Dans le voisinage solaire, on obtient

�tot(z = 0) =
�2(z = 0)

2�Gh2
: (1.35)

N�eanmoins, �tot(z = 0) d�epend fortement de la distribution des �etoiles au dessus du plan galactique;

il est plus appropri�e d'utiliser la densit�e surfacique � =
R1
�1

� dz. Cette m�ethode de d�etermination

de la masse totale tend �a indiquer dans certains cas une valeur de �tot(z = 0) plus importante

que la masse visible directement observ�ee. En e�et [Bahcall et al., 1984] trouvent �tot(z = 0) =

0:185� 0:02M� pc
�3. Cependant cet �ecart, d'un facteur deux, est compatible avec z�ero. En outre,

une valeur plus faible a �et�e mesur�ee par [Bienaym�e et al., 1987] : �tot(z = 0) = 0:09�0:12M� pc
�3.

La grande di�cult�e de cette analyse est d'obtenir un �echantillon d'�etoiles qui trace correctement

la masse.

1.5 Les candidats potentiels

Les sections (sec. 1.1) �a (sec. 1.4) ont bri�evement pass�e en revue les di��erents indices de la

pr�esence de mati�ere noire; cependant, ces indices ne nous renseignent pas sur sa nature exacte.

On s�epare les candidats en deux classes : baryonique et non-baryonique. Il est ensuite plus ais�e de

raisonner par l'absurde et d'�eliminer certains des candidats potentiels.

1.5.1 Candidats baryoniques

Plan�etes

Les plan�etes (associ�ees aux �etoiles des galaxies) ne peuvent pas contribuer de fa�con signi�cative

car il faudrait trouver au moins deux masses solaires sous forme de plan�etes dans chaque syst�eme

solaire (eq. 1.20). La masse de Jupiter n'�etant qu'un milli�eme de la masse du Soleil, plus d'un

millier de plan�etes g�eantes devraient graviter autour de chaque �etoile . . .Quant aux �eventuels objets

compacts du halo galactique de masse \plan�etaire" (M < 10�3 M�), leur contribution au halo

galactique ne peut exc�eder 10% d'apr�es les r�esultats des exp�eriences de recherche de microlentilles

de premi�ere g�en�eration eros1 et macho (voir chapitre (chap. 3)).

7Le 
ux de quantit�e de mouvemement des �etoiles �a travers un �el�ement de surface s'identi�e formellement �a la
pression d'un gaz parfait.
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Gaz

La majeure partie du gaz mol�eculaire dans les galaxies spirales est sous forme de H2 froid

(10-20 K), et donc invisible. En e�et, le premier niveau de rotation accessible via une transition

quadrupolaire, se trouve �a plus de 500 K du niveau fondamental [Combes et al., 1999]. Le gaz H2

est donc un bon candidat �a la mati�ere noire baryonique galactique. Di��erents mod�eles proposent

de prolonger le gaz visible du disque galactique avec du gaz H2 a�n d'expliquer la structure des

courbes de rotation des galaxies [Pfenniger et al., 1994, Pfenniger and Combes, 1994]; le gaz est

stabilis�e grâce �a une structure fractale, et un �equilibre avec le rayonnement cosmologique. Un indice

de pr�esence mati�ere noire sous forme de gaz vient de l'�etude du rapport entre la densit�e de surface

sous forme de mati�ere noire (�MN ) et la densit�e de surface de HI (�HI):

�MN

�HI
� 7� 10 : (1.36)

Ce rapport est constant avec le rayon galactique, et varie l�eg�erement selon le type de la galaxie (�g.

1.5); sur cette même �gure est repr�esent�ee la courbe de rotation de NGC 1560. On voit qu'il est

possible de reproduire les observations en invoquant une composante gazeuse, qui aurait le même

pro�l que le HI, mais en quantit�e 6 fois plus importante. On peut noter que les galaxies naines,

dont la masse est domin�ee par la composante gazeuse, pourraient fournir des tests importants

des mod�eles de mati�ere noire galactique sous forme gazeuse. Un moyen prometteur de d�etection

Fig. 1.5 : A gauche : courbe de rotation (HI) de NGC 1560 (�a gauche); les points repr�esentent la courbe de
rotation mesur�ee; on a aussi la composante due au gaz HI seul (pointill�e) et la composante due aux �etoiles

(tirets). La ligne en trait plein indique la courbe de rotation d�eduite lorsque l'on multiplie la composante

gazeuse HI par 6.2; celle ci est en accord avec les observations. A droite : rapport �MN

�HI

pour di��erents
types de galaxies; on remarque que ce dernier reste constant sur une large gamme de type de galaxie

[Combes et al., 1999].

provient de l'absorption en UV du gaz H2. De telles mesures seront certainement possibles avec le
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satellite fuse, lanc�e en 1999. R�ecemment, l'observation des niveaux de rotation de H2 a sugg�er�e la

pr�esence d'une quantit�e substantielle de H2 dans les galaxies [Valentijn and van der Werf P., 1999]

qui pourrait su�re �a expliquer les courbes de rotation des galaxies spirales; ceci reste �a con�rmer

avec une recherche plus syst�ematique. Ind�ependamment, les observations d'egret ont r�ev�el�e un

exc�es de rayons 
 di�us dans le halo galactique; cet exc�es peut s'interpr�eter par des interactions

entre des rayons cosmiques et les nucl�eons du gaz mol�eculaire pour former des pions (�0) qui se

d�esint�egrent en 
 [Kalberla et al., 1999].

Snowballs

Les hypoth�etiques Snowballs sont des condensats d'hydrog�ene et/ou d'h�elium non d�eg�en�er�es

de masse inf�erieure �a 0:01M�. Si de tels objets forment l'int�egralit�e du halo, ils peuvent être

tr�es nombreux et entrer fr�equemment en collision avec les corps du syst�eme solaire. La fr�equence

des collisions a �et�e estim�ee par le comptage des crat�eres lunaires; l'�etude de [Hills, 1986] exclut

ainsi l'intervalle de masse 10�37M� < MSB < 10�11M�. Cependant, la limite de fragmentation

est bien plus contraignante : tout objet (compos�e uniquement d'hydrog�ene) de masse inf�erieure �a

10�7M� (form�e il y a � 1010 ans) doit s'être, �a l'heure actuelle, �evapor�e [De R�ujula et al., 1992].

Au del�a de cette limite, les exp�eriences de recherches de microlentilles eros1 et macho ont exclu

que le halo soit form�e de plus de 10% d'objets compacts compris entre 10�7M� et 10�3M�

[Renault et al., 1997a, Renault et al., 1997b, Alcock et al., 1998b], excluant ainsi, a priori, les

Snowballs.

Naines brunes

Les naines brunes sont des �etoiles de masses [0:01�0:08]�0:01 M� trop faibles pour d�eclencher

le cycle de fusion de l'hydrog�ene complet [Burrows and Liebert, 1993]. Ils peuvent tout au plus

produire l'�el�ement 3He par fusion de l'hydrog�ene et du deut�erium. L'abondance de tels objets,

inobservables dans le visible, est d�ej�a contrainte par la limite commune d'eros1 aux basses masses

[Renault et al., 1997a, Ansari et al., 1996, Renault et al., 1997b]; des contraintes plus fortes seront

donn�ees dans cette th�ese.

Naines rouges

Les naines rouges, astres de masses [0:08 � 0:5] M�, fusionnent leur hydrog�ene avec un tr�es

faible rendement. Elles peuvent être d�etect�ees par leur �emission dans l'infrarouge, ou par leurs

mouvements propres [Goldman, 2000]. Toutefois, l'utilisation des champs profonds du t�elescope

spatial (hst), des nouveaux mod�eles stellaires, et des observations des �etoiles faibles par parallaxe,

a permis d'exclure que les naines rouges puissent contribuer �a plus de 1% de la masse du halo

de la Galaxie [Gra� and Freese, 1996a]. Par cette même voie, [Flynn et al., 1996] excluent (�a 95%

de niveau de con�ance) un halo compos�e �a plus de 1% de naines rouges de magnitude MI < 14

(syst�eme Johnson-Cousins). Dans l'hypoth�ese d'un halo de naines rouges, ces r�esultats sont en

con
it avec l'analyse (microlentille) de groupe macho, bas�ee sur 2 ans de donn�ees, en direction du

lmc [Alcock et al., 1997a]. [Gra� and Freese, 1996a] sugg�erent que la fonction de masse pourrait

crô�tre brutalement pour des astres de masse inf�erieure �a la masse limite de fusion de l'hydrog�ene

[Gra� and Freese, 1996b], ou que les r�esultats du groupe macho doivent être r�einterpr�et�es avec

d'autres mod�eles de halo. D'autre part, si les halos des galaxies �etaient majoritairement consti-

tu�es de naines rouges, ceux-ci devraient �emettre un rayonnement infrarouge qui n'est pas observ�e

[Peacock, 1999].

Naines blanches

Les naines blanches, [0:3� 1:4]M�, sont les r�esidus des �etoiles de masses inf�erieures �a � 8M�.

Aucun mod�ele ne fournit de sc�enario coh�erent pour un halo compos�e enti�erement de tels objets.

Par exemple, [Fields et al., 1998] ont propos�e un mod�ele dans lequel les naines blanches de �
0:5M� forment l'int�egralit�e de la masse du halo. N�eanmoins, ce sc�enario est associ�e �a l'�ejection
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d'�el�ements lourds, inobserv�es en quantit�e su�sante. L'�etude de l'abondance du fer, �eject�e par

les supernov� de type Ia proches (issues ou non d'un halo majoritairement constitu�e de naines

blanches), contraint la fraction de naines blanches �a 5 � 10% du halo [Canal et al., 1997]. De

plus, [Kawaler, 1996] ont recherch�e les naines blanches avec le hst jusqu'�a la magnitude limite

V = 29:8; ils observ�erent 12 fois moins de naines blanches que pr�evu, dans l'hypoth�ese d'un

halo constitu�e �a 50% de tels objets. Cependant, les naines blanches du halo pourraient avoir

un �eclat plus faible [Harris, 1999]. Finalement, [Goldman, 2000] recherche syt�ematiquement les

naines blanches du halo par leurs mouvements propres jusqu'a la magnitude limite V = 21:5. Sur

140 degr�es carr�es analys�es, aucune naine blanche n'a �et�e d�etect�ee alors que 5 �ev�enements �etaient

attendus dans l'hypoth�ese d'un halo rempli de naines blanches (V � 17). Une revue r�ecente des

di��erentes recherches de mouvements propres, �a l'aide de t�elescopes au sol, par [Gra�, 1999] exclut

que les naines blanches (avec une atmosph�ere d'hydrog�ene) soient des constituants substantiels du

halo. N�eanmoins, une controverse s'�etait �etablie apr�es l'annonce [Ibata et al., 1998] de la d�etection

de naines blanches de 0:5 M� pouvant constituer l'int�egralit�e du halo de mati�ere noire. Apr�es

l'analyse de donn�ees suppl�ementaires, la controverse n'est plus d'actualit�e, et les objets d�etect�es

ne compteraient que pour � 10% du halo standard de mati�ere sombre [Ibata et al., 2000]. En

conclusion, d'autres utilisations du hst sur un champ plus important, la combinaison des recherches

de mouvements propres, ou bien la future mission gaia, appliqu�ee �a la d�etection de mouvements

propres [Figueras et al., 1999], pourraient contraindre pr�ecis�ement la fraction de naines blanches du

halo. N'oublions pas non plus les contraintes que peuvent apporter les recherches de microlentilles

dans cette gamme de masse (eros2, ogle, macho); d'ailleurs, le domaine de masse des naines

blanches fait partie du cadre de cette th�ese.

Cadavres d'�etoiles massives

Les cadavres d'�etoiles massives (M > 10M�), �etoiles �a neutrons [Mollerach and Roulet, 1997]

et trous noirs [Turner and Umemura, 1997], ont �et�e propos�es comme candidats \baryoniques" 8

Mais, s'ils ne peuvent être observ�es directement, leur pr�esence devrait avoir des r�epercussions sur

le milieu interstellaire. En e�et, en �n de vie, les �etoiles massives �ejectent de grandes quantit�es

d'�el�ements lourds. Or, aucune observation spectroscopique ne con�rme cette hypoth�ese. Ces �ejectas

d'�el�ements lourds devraient aussi a�ecter la m�etallicit�e des �etoiles de deuxi�eme g�en�eration. L'�etude

de [Carswell et al., 1994] exclut ainsi une contribution signi�cative des trous noirs et des �etoiles �a

neutrons. Toutefois, les trous noirs supermassifs (M > 103M�) peuvent être form�es sans dispersion

d'�el�ements lourds dans le milieu interstellaire. Mais ces derniers auraient dû provoquer la dislocation

des amas globulaires et des galaxies naines (si M > 106M�), ce qui n'est pas observ�e [Carr, 1998,

Murali et al., 1999]; une limite plus contraignante (M > 104M�), fond�ee sur des �etudes similaires,

est donn�ee dans [Arras and Wasserman, 1998].

Trous noirs primordiaux

Des 
uctuations relatives de densit�e durant la p�eriode de transition entre un Univers constitu�e

d'un plasma de quarks et de gluons et un Univers de nucl�eons (t � 10�4 secondes), peuvent former

des trous noirs de masse � 1M� [Carr, 1998]. Cette hypoth�ese, bien qu'exotique, s'accorde avec

la masse moyenne des candidats microlentilles d�etect�es en direction du lmc [Alcock et al., 1997a,

Ansari et al., 1996]. Cependant, ces objets sont tr�es mal connus, et leur masse est intimement li�ee

�a la taille de l'horizon au moment de cette transition [Schae�er et al., 1997].

1.5.2 Candidats non baryoniques

La mati�ere noire baryonique pr�esente de nombreux attraits, notamment parce que l'on poss�ede

aujourd'hui les moyens de la d�etecter; cependant, les r�esultats combin�es de la nucl�eosynth�ese (sec.

1.1.2), et de l'�etude des amas de galaxies (sec. 1.2) montrent qu'il est presque ind�eniable que

l'univers est constitu�e principalement de mati�ere noire non baryonique d�es l'�echelle des amas. A

8Un trou noir n'est en fait pas consid�er�e comme baryonique (\no hair theorem"), même s'il est form�e �a partir de
baryons.
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l'�echelle des galaxies, la nature de la mati�ere constituant le halo reste ind�etermin�ee. A l'heure

o�u les programmes de recherche des candidats non baryoniques arrivent en �n de leur phase de

recherche et d�eveloppement, il est important de pr�esenter les principaux candidats et les r�esultats

pr�eliminaires. A l'�epoque de la nucl�eosynth�ese, l'univers est constitu�e (au moins) de nucl�eons,

de photons, et des trois esp�eces de neutrinos. Une masse su�sante attribu�ee aux neutrinos, ou

bien la pr�esence de particules massives qui se seraient d�ecoupl�ees du reste de l'univers avant la

nucl�eosynth�ese, pourraient rendre compte de la mati�ere noire non baryonique.

Neutrinos

Les neutrinos n'ont pas de masse dans le mod�ele standard minimal de la physique des particules.

Cependant, une simple extension de cette th�eorie permet de les rendre massifs. Une petite masse

attribu�ee aux neutrinos (< qq eV) n'a�ecte en rien les r�esultats de la nucl�eosynth�ese primordiale;

en e�et, leur masse resterait tr�es faible devant les �energies mises en jeu quelques minutes apr�es le

Big-Bang. Des neutrinos de quelques eV sont souvent d�esign�es sous l'appellation de mati�ere noire

\chaude", car ces derniers sont relativistes au moment de leur d�ecouplage. Dans le cadre du mo-

d�ele standard du Big-Bang et de neutrinos \chauds", une masse totale de trois familles d'environ

m� � 50�100 eV est n�ecessaire pour fermer l'univers, et 
� / m� (eq. 1.12). Contrairement au cas

pr�ec�edent, des neutrinos de quelques MeV ( GeV) appartiennent �a la mati�ere noire \froide", parti-

cules non relativistes au moment de leur d�ecouplage. Dans cette hypoth�ese, la quantit�e de neutrinos

est r�eduite par leurs annihilations d�es m� � 1 MeV selon 
� / m�2
� ; leur contribution exacte

d�epend du mod�ele de neutrinos utilis�e (Dirac ou Majorana), qui in
ue sur la section e�cace d'an-

nihilation. L'univers peut ainsi être ferm�e par des neutrinos de masse m� � 3 GeV. D'un point de

vue exp�erimental, gallex [Anselman and others, 1995], homestake [Davis, 1994], kamiokande

[Suzuki, 1995], et sage [Abdurashitov and others, 1994] con�rment le d�e�cit de neutrinos �electro-

niques provenant du Soleil par rapport �a ce que pr�evoit le mod�ele standard solaire coupl�e au mod�ele

standard minimal de la physique des particules. Les observations e�ectu�ees avec le satellite soho,

notamment sur l'h�eliosismologie, ont forti��e le mod�ele solaire. Une propri�et�e des neutrinos massifs

permettrait d'expliquer le d�e�cit observ�e. En e�et, les neutrinos massifs peuvent osciller entre les

trois saveurs (�e; ��; �� ). Ces oscillations se produisent dans le vide [Pontecorvo, 1968] ou dans la

mati�ere (e�et msw, [Mikheyev and Smirnov, 1985, Wolfenstein, 1978]). Le d�e�cit peut alors s'in-

terpr�eter par l'oscillation de neutrinos �e, produits dans le c�ur du Soleil, vers une autre famille;

les neutrinos autres que le �e �etaient ind�ecelables par les exp�eriences pr�ec�edemment cit�ees. L'exp�e-

rience sno sera sensible aux ��, �� . L'�etude des neutrinos atmosph�eriques produits par l'interaction

des rayons cosmiques avec l'atmosph�ere a fourni l'indication la plus probante de l'existence d'os-

cillations de neutrinos. kamiokande [Kirata et al., 1992] a d�ecouvert une premi�ere anomalie dans

le rapport du nombre de neutrinos muoniques �a celui du nombre de neutrinos �electroniques conte-

nus dans le d�etecteur. En 1998, l'exp�erience superkamiokande [Fukuda et al., 1998] a largement

con�rm�e ce r�esultat. De plus, ces derniers ont d�etect�e une variation dans la distribution z�enithale

des �ev�enements. La combinaison de ces r�esultats sugg�ere un fort angle de m�elange �M entre les

di��erentes saveurs (sin(�M ) � 1), ainsi qu'une di��erence de masse au carr�e �m2 � 10�3 eV2.

Toutefois, seul le param�etre �m2 peut être mesur�e, et la contribution des neutrinos �a la den-

sit�e totale reste myst�erieuse. Toutefois, dans le cas le plus simple d'une oscillation �� ! �� alors

m�� � 0:03� 01 eV, on a les contraintes suivantes : 
� � 0:0003� 0:001h�20 .

WIMPs

Les wimps (Weakly Interacting Massive Particles) sont une appellation g�en�erique pour d�esigner

l'ensemble des particules stables (not�ees �) les plus l�eg�eres des mod�eles supersym�etriques de la

physique des particules. En e�et, la supersym�etrie pr�evoit l'existence de 4 �etats quantiques : 2

higgsinos neutres, un photino, et un zino de même spin et même parit�e. Les combinaisons lin�eaires

observables de ces di��erents �etats forment les wimps �. Ils sont class�es comme mati�ere noire

\froide", et leur grande masse ( � GeV) fait qu'ils se d�ecouplent du reste de l'univers �a T�, bien
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avant la nucl�eosynth�ese. Le calcul de leur reliquat donne


�h
2 '

�
3� 10�27 cm3 sec�1

�Av

�
; (1.37)

ou v est la vitesse des wimps au moment de leur d�ecouplage, et �A la section e�cace d'annihilation.

Les wimps interagissant par interactions faibles, on peut donc avoir un ordre de grandeur de la

section e�cace d'annihilation par

�i:f '
�2

m2
i:f

� 10�9GeV�2 ; (1.38)

avec � ' 1=137 constante de structure �ne et mi:f � 100 GeV �echelle d'�energie de l'interaction

faible. Si on injecte (eq. 1.38) dans (eq. 1.37) avec v � c=4 (vitesse �a l'�epoque du d�ecouplage) on

obtient 
�h
2 � 1 ! co��ncidence frappante qui fait des wimps des particules importantes �a l'�echelle

cosmologique. Aucune trace de la supersym�etrie n'a �et�e d�etect�ee �a ce jour au lep; si elle existe,

elle pourrait se d�evoiler aux exp�eriences : cdf et d0 �a Fermilab (Chicago), atlas et cms aupr�es

du futur collisionneur p-p du cern, le lhc (Large Hadron Collider).

Axions

Le lagrangien de la chromodynamique quantique comporte un terme

L / � � Trace
�
F��a ~F a

��

�
; (1.39)

ou F��a est le tenseur du champ de gluons, et ~F a�� est le tenseur dual d�e�ni par

~F a�� =
1

2
�����F

��a : (1.40)

La pr�esence de ce terme viole la sym�etrie cp9 car le pseudo-tenseur � change de signe sous p et non

sous c. Un tel terme serait aussi �a l'origine d'un moment magn�etique du neutron qui n'a pas �et�e

d�etect�e, impliquant la contrainte j�j < 10�9. L'id�ee la plus commun�ement admise pour r�esoudre ce

probl�eme consiste �a introduire une nouvelle sym�etrie (Peccei-Quinn) qui, une fois bris�ee, conduit

le param�etre � �a z�ero. Si cette sym�etrie est globale, il s'ensuit l'existence d'un boson de Goldstone :

l'axion [Peccei and Quinn, 1977]. Le calcul de leur reliquat donne


ah
2 '

� ma

10�5 eV

��1
; (1.41)

ou ma est la masse des axions, limit�ee �a 0.01 eV [Kolb and Turner, 1990]. L'�etude de la supernova

sn1987a a permis de donner des contraintes plus pr�ecises : ma � 10�5� 10�3 eV [Turner, 1988],

pr�ecisant l'importance cosmologique de ces particules (eq. 1.41). Il n'y a actuellement aucune

con�rmation exp�erimentale de l'existence des axions.

9
c est l'op�eration par conjugaison de charge et p est l'op�eration parit�e.
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Chapitre 2

L'e�et de microlentille

gravitationnelle

Ce chapitre est consacr�e �a la description du ph�enom�ene de microlentille gravitationnelle. Je

commence par pr�esenter le formalisme g�en�eral (sec. 2.1), puis je d�ecris le mod�ele standard des mi-

crolentilles : l'�etoile source et le d�e
ecteur sont consid�er�es comme ponctuels (sec. 2.2). Je m'attache

ensuite �a d�etailler quelques �ecarts au mod�ele standard (sec. 2.3). Au cours de cette th�ese, l'e�et de

parallaxe (sec. 2.3.4), ainsi que les e�ets de binarit�e (sec. 2.3.2) et (sec. 2.3.3) seront rencontr�es.

2.1 �Equation fondamentale des lentilles gravitationnelles

2.1.1 �Equation de propagation d'un rayon lumineux

Selon la th�eorie de la Relativit�e G�en�erale, un rayon lumineux passant pr�es d'un corps sph�erique

de masse M, avec un param�etre d'impact �, est d�evi�e d'un angle

�(�) =
4GM

c2�
=

2Rs

�
; (2.1)

o�u c est la vitesse de la lumi�ere,G = 6:67�10�11kg�1m3 s�2 la constante de gravitation universelle

et Rs est le rayon de Schwarzchild associ�e �a l'objet de masse M 1 . L'�equation (eq. 2.1) est

uniquement valable dans l'approximation des champs faibles, � >> Rs.

On consid�ere un observateur O, une source S situ�ee �a une distance Ds de O, et un d�e
ecteur D situ�e

�a une distanceDd de O etDds de S. Soit � l'angle relatif entre l'observateur, le d�e
ecteur et la source

observ�ee en l'absence de d�e
ecteur et � ce même angle observ�e en pr�esence du d�e
ecteur. Les plans

perpendiculaires �a la ligne OD (observateur-d�e
ecteur) et contenant le d�e
ecteur (D) et la source

(S)sont respectivement appel�es plan du d�e
ecteur et plan de la source. L'�equation fondamentale

des lentilles gravitationnelles permet de quanti�er l'e�et d'un d�e
ecteur sur la trajectoire d'un

photon, cela se traduit par la relation alg�ebrique

�Ds = �Ds � �(�(�))Dds : (2.2)

Soit  = Ds�, distance entre la source et le d�e
ecteur, projet�ee dans le plan de l'�etoile source;

l'�equation (eq. 2.2) devient

 = �
Ds

Dd
�Dds� : (2.3)

On peut rendre cette �equation sans dimensions en introduisant �0 et  0 = �0
Ds

Dd

, �echelles carac-

t�eristiques dans les plans de la lentille et de la source. On pose x = �

�0
et y =  

 0
. L'�equation

1L'e�et de d�e
exion est aussi pr�esent dans la th�eorie Newtonienne, mais la valeur pr�edite est alors deux fois plus
faible car on ne prend pas en compte l'e�et de distorsion \spatiale" de l'espace-temps.
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2.1. �EQUATION FONDAMENTALE DES LENTILLES GRAVITATIONNELLES

O

D

S’

Plan du deflecteur D    

α

β

θ

Ds
 ξ(θ)

Dβ α s S

θ Ds

dsD Plan de la source S   

Plan de l’observateur O    

Dds

Dd

Fig. 2.1 : G�eom�etrie associ�ee �a l'�equation fondamentale des lentilles gravitationnelles. Les angles �, � et

� sont en r�ealit�e tr�es petits (<< 10�8 radians dans le cas de l'e�et de microlentille).

fondamentale s'�ecrit alors

y = x� 1

x
; (2.4)

si on choisit

�0 = RE =

r
4GM

c2
DdDds

Ds
; (2.5)

o�u RE est appell�e rayon d'Einstein de la lentille [Paczy�nski, 1986]. On a aussi

 0 = R0E =

r
4GM

c2
DsDds

Dd
; (2.6)

o�u R0
E
est le rayon d'Einstein projet�e dans le plan de l'�etoile source.

2.1.2 Ampli�cation

Le terme d'ampli�cation traduit l'augmentation du 
ux mesur�e lors d'un e�et de lentille gravi-

tationnelle, mais ce mot n'est pas r�eellement appropri�e, car chaque pinceau lumineux conserve son


ux originel, et c'est la concentration de di��erents rayons lumineux vers l'observateur qui induit

l'accroissement du 
ux mesur�e. L'ampli�cation mesur�ee correspond donc au rapport des angles

solides sous lesquels on voit la source en pr�esence et en l'absence du d�e
ecteur. Localement, la

distorsion s'exprime en fonction des composantes du jacobien de la transformation

@�i

@�j
=
@yi

@xj
: (2.7)

L'ampli�cation ~A associ�ee �a une image localis�ee en �!x est donc

~A(�!x ) = 1

jdet(@
�!y
@
�!x )j

: (2.8)
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Dans le cas d'une source ponctuelle situ�ee en �!y , l'ampli�cation totale s'exprime simplement comme

la somme des ampli�cations des N di��erentes images

Ap(
�!y ) =

NX
i=1

~A(�!xi) ; (2.9)

o�u N est le nombre d'images, dans la con�guration consid�er�ee, correspondant �a la source en �!y .
Dans le cas d'une source �etendue (S), dont le pro�l d'intensit�e vaut I(�!y ), l'ampli�cation se calcule

en int�egrant l'ampli�cation associ�ee �a chaque point de la source

Ae =

R
S
Ap(�!y )I(�!y ) d2�!yR
S
I(�!y ) d2�!y : (2.10)

2.2 Mod�ele simpli��e : source et d�e
ecteur ponctuels

Dans ce cas tr�es simple, soluble analytiquement, la position des images est donn�ee par (eq. 2.4)

tandis que l'ampli�cation est calcul�ee par (eq. 2.9). Deux cas sont �a distinguer :

� Source, d�e
ecteur, et observateur align�es (y = 0)

Un anneau circulaire se forme dans le plan de la lentille.

jxj = 1 (Anneau dit d'Einstein) : (2.11)

jdet(@
�!y
@
�!x )jy=0 = 0, le point y = 0 est appel�e point critique du plan de la source. L'ampli�cation

associ�ee, donn�ee par (eq. 2.8), est donc in�nie dans ce mod�ele. Cette singularit�e disparâ�t lorsque

l'on prend en compte la taille �nie de l'�etoile source (sec. 2.3.1).

� Source, d�e
ecteur, et observateur non align�es (y 6= 0)

Deux images (x+; x�) se forment dans le plan de la lentille de part et d'autre de l'anneau d'Einstein

x� =

(
1
2(y +

p
y2 + 4) x+ 2 [1;1]

1
2
(y �

p
y2 + 4) x� 2 [�1; 0[

; (2.12)

et ( ~A(x+), ~A(x�)) les ampli�cations associ�ees aux images (x+; x�) valent

~A(x�) =

8><>:
1
4
( yp

y2+4
+

p
y2+4

y
+ 2) > 1

1
4 (

yp
y2+4

+

p
y2+4

y
� 2) < 1

: (2.13)

2.2.1 Forme et amplitude du signal

L'ampli�cation totale du signal est calcul�ee selon (eq. 2.9) [Einstein, 1936, Liebes Jr., 1964,

Paczy�nski, 1986].

Ap(y) = ~A(x+) + ~A(x�) ; (2.14)

Ap(y) =
y2 + 2

y
p
y2 + 4

: (2.15)
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2.2. MOD�ELE SIMPLIFI �E : SOURCE ET D�EFLECTEUR PONCTUELS

Il faut g�en�eraliser le cas � = ( dDOS) = Cte au cas � = �(t) traduisant le mouvement relatif du

d�e
ecteur et de la source. Il est usuel d'utiliser u(t), distance entre le d�e
ecteur et la source dans

le plan de la lentille en unit�e de rayon d'Einstein RE

u(t) =
 (t)Dd

Ds

RE
= y(t) : (2.16)

Soit v? la vitesse transverse (orthogonale �a la ligne de vis�ee) du d�e
ecteur par rapport �a la ligne de

vis�ee. Soit �t le temps mis par la source pour parcourir un rayon d'Einstein; �t est appel�e �echelle

u0

u(t)

vt

RE

Deflector

Source

Fig. 2.2 : G�eom�etrie de l'e�et de microlentille dans le plan du d�e
ecteur. L'�etoile source se d�eplace de

gauche �a droite. Le param�etre d'impact u(t) d�ecrô�t jusqu'�a atteindre sa valeur minimale u0 �a t = t0;
l'ampli�cation est alors maximale.

de temps de l'�ev�enement 2

�t =
RE

v?
: (2.17)

On d�e�nit t0 comme l'instant d'ampli�cation maximale. Le mouvement de l'�etoile source projet�e

dans le plan de la lentille est consid�er�e comme une portion de droite en premi�ere approximation.

On a donc

u(t) =

r
u2(t0) +

� t� t0
�t

�2
: (2.18)

La courbe d'ampli�cation transitoire, usuellement appel�ee \courbe de Paczy�nski" [Liebes Jr., 1964,

Paczy�nski, 1986] est alors

Ap(u(t)) =
u2(t) + 2

u(t)
p
u2(t) + 4

: (2.19)

La courbe de Paczy�nski est sym�etrique par rapport �a t0, ne d�epend que du param�etre u(t), et est

ind�ependante de la longueur d'onde d'observation 3. Une condition arbitraire pour qu'un obser-

vateur valide un �ev�enement est A(u(t0)) > Aseuil. Si on choisit qu'un �ev�enement soit valid�e pour

u(t) < 1, on a alors Aseuil = A(1) = 1:34.

2.2.2 Profondeur optique

On appelle profondeur optique la fraction du ciel recouverte par les disques d'Einstein associ�es

aux microlentilles; de fa�con �equivalente c'est la probabilit�e qu'une �etoile source soit ampli��ee d'un

2La d�e�nition de l'�echelle de temps d'un �ev�enement varie selon les exp�eriences : �t =
RE

v?
pour l'exp�erience eros,

et 2RE
v?

pour l'exp�erience macho
3L'e�et est ind�ependant de la longueur d'onde car la d�e
exion des rayons lumineux est une cons�equence du

principe d'�equivalence

36



Chapitre 2

Fig. 2.3 : Courbes de Paczy�nski pour un d�e
ecteur ponctuel et une source ponctuelle. Les di��erentes

courbes sont associ�ees aux param�etres d'impact u0 = 0:5, u0 = 1:0 et u0 = 1:5.

facteur sup�erieur �a 1.34, �a un instant donn�e. La contribution �a la profondeur optique d'une coquille

sph�erique situ�ee �a une distance Dd, d'�epaisseur dDd et centr�ee sur l'observateur vaut

d� (Dd) = d�(Dd)�R
2
E(Dd) dDd ; (2.20)

o�u d�(Dd) est la densit�e volumique de microlentilles en Dd. Si on consid�ere une �eventuelle distri-

bution de masse des microlentilles on a

d�(Dd) =

Z 1

0

�
0

(Dd;M )

M
dM ; (2.21)

o�u �
0

est la densit�e de microlentilles de masse M en Dd. On d�eduit donc la profondeur optique

totale

� (Ds) =

Z Ds

0

d� (Dd) =

Z Ds

0

dDd

Z 1

0

dM
4�GM

c2
Dd(Ds �Dd)

Ds

�
0

(Dd;M )

M
: (2.22)

En posant x = Dd

Ds

et en int�egrant sur la masse (dans l'hypoth�ese o�u la distribution en masse des

d�e
ecteurs est ind�ependante de Dd) on a

� (x) =
4�GD2

s

c2

Z 1

0

x(1� x)�(x) dx: (2.23)

La profondeur optique s'av�ere ind�ependante de la distribution de masse des d�e
ecteurs, et co��ncide

avec la probabilit�e d'observer un �ev�enement dont l'ampli�cation est sup�erieure �a 34% sur une

�etoile source donn�ee. Ce calcul est valable pour une source �a distance Ds donn�ee. Pour prendre en

compte une �eventuelle distribution des �etoiles sources le long de la ligne de vis�ee, on doit moyenner

la profondeur optique sur la distributions des �etoiles sources

� =

R
dDs

dns

dDs

� (Ds)R
dDs

dns

dDs

; (2.24)

o�u dns

dDs

d�ecrit le pro�l de densit�e des �etoiles d�etectables le long de la ligne de vis�ee. On peut obtenir

un ordre de grandeur de la profondeur optique avec l'expression suivante

� ' N�lentille

4�D2
d

�R2
E: (2.25)
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Si les microlentilles appartiennent �a un halo virialis�e, alors

v�lentille '
r
GMhalo

Dd
; (2.26)

o�u v�lentille � 200km=s est la vitesse orbitale moyenne des microlentilles. En injectant (eq. 2.26)

dans (eq. 2.25) on obtient

� ' v2

c2
(1 � x) � v2

c2
� 10�6: (2.27)

La tr�es faible valeur de la profondeur optique justi�e a posteriori de n�egliger un possible recouvre-

ment des disques d'Einstein dans l'�equation (eq. 2.20).

2.2.3 Taux d'�ev�enements

Soit � une surface d�e�nie par la trace que laisserait un cercle d'Einstein associ�e �a un d�e
ecteur

de masse M se d�epla�cant de l'observateur �a la source le long de la ligne de vis�ee; d�esormais, �

sera nomm�e \microtube" [Griest, 1991]. Le taux d'�ev�enements (A > 1:34) d�
dm

, dû �a des objets

de masse m, correspond au 
ux de microlentilles (de vitesse �!v ?) qui entre dans le microtube de

rayon RE(Dd)
d�

dm
=

dn

dm
v? cos ! f(

�!v ?) d2�!v ?d�; (2.28)

o�u ! est l'angle entre la normale �a la surface du tube et la vitesse transverse relative �!v ?, d� =

REd�dDd est un �el�ement de surface du microtube, tandis que f(�!v ?) et dn

dm
sont respectivement

les fonctions de distribution de vitesse et de masse des d�e
ecteurs.

La vitesse �!v = �!v ?+�!v k traduit le mouvement relatif entre le microtube et le d�e
ecteur; �!v k est

θ

α

ω

V

   b

 l

✞

✞

Re

Fig. 2.4 : Coupe transverse d'un microtube �a une distance Dd

la composante radiale de la vitesse; �!v ? est la projection de cette vitesse dans le plan orthogonal

�a la ligne de vis�ee.
�!v ? = �!vd � x�!vs � (1� x)�!vo ; (2.29)
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o�u �!vd, x�!vs et (1�x)�!vo sont respectivement les vitesses transverses du d�e
ecteur, de la source et de

l'observateur, projet�ees dans le plan de la lentille. Chaque vitesse consid�er�ee peut être d�ecompos�ee

en une composante d'entrâ�nement et une composante de dispersion

�!v ?
ent

= ���!vd;ent � x���!vs;ent� (1� x)���!vo;ent (2.30)

�!v ?
disp

= ����!vd;disp � x���!vs;disp : (2.31)

Dans le syst�eme de coordonn�ees galactiques, la composante transverse se d�ecompose selon la longi-

tude l̂ et la latitude b̂ : �!v ? = vl l̂+vbb̂. Dans un cas simple, la fonction de distribution de vitesse se

mod�elise alors par le produit de deux distributions gaussiennes centr�ees vi
disp

= 0, et de dispersion

�i
disp

=
p
(�i
d
)2 + (x(�i

s
))2, i = (l; b).

f(�!v ?)d2�!v ? = f(�!v ?) d! v? dv?
f(�!v ?)d2�!v ? = G(vldisp)G(v

b

disp
)dvldispdv

b

disp

=
Y
i=l;b

(
1p

2�(�i)2
exp(� (v

i

disp
)2

2(�i)2
))dvidisp : (2.32)

Mais on conserve la forme f(�!v ?)d2�!v ? dans le reste de cette analyse pour plus de g�en�eralit�e. Le

taux d'�ev�enements di��erentiel s'exprime �nalement par la relation

d�

dm
=

dn

dm
cos !f(�!v ?)(v?)2dv?d!d�dDd; (2.33)

o�u � = �+ !. Apr�es l'int�egration triviale sur les vitesses entrantes dans le microtube ! 2 [-�
2
, �
2
],

le taux d'�ev�enements int�egr�e vaut

d�

dm
= 2

Z Ds

0

dDdRE(Dd)
dn(Dd)

dm

Z 1

0

dv?

Z 2�

0

d� (v?)
2f(�!v ?) : (2.34)

Du point de vue observationnel il est plus pertinent de donner le taux d'�ev�enements de masse m

et de dur�ee �t = RE

v?

d�

dmd�t
= 2

Z
Ds

0

dDd
dn

dm

�
RE(Dd)

�t

�4 Z 2�

0

d� f(�!v ?): (2.35)

Dans cette derni�ere expression, on ne connâ�t ni la fonction de masse des microlentilles, ni les

fonctions de distribution des vitesses des d�e
ecteurs et des sources. On attribue souvent une même

masse aux d�e
ecteurs pour �evaluer le taux d'�ev�enements, cela se traduit par

dn(Dd)

dm
=
�(Dd)

m
�(m�M ): (2.36)

le taux d'�ev�enements par unit�e de dur�ee, pour des d�e
ecteurs de masse M, devient alors

d�

d�t
=

2

M

Z Ds

0

dDd �(Dd)

�
RE(Dd)

�t

�4 Z 2�

0

d� f(�!v ?): (2.37)

Pour être r�ealiste il faut multiplier d�
d�t

par l'e�cacit�e "(�t) de l'exp�erience consid�er�ee; en principe,

cette e�cacit�e est une fonction de �t, u0, et du 
ux de l'�etoile source.; on int�egre ici sur les

deux derniers param�etres a�n d'avoir une d�ependance fonctionnelle en �t uniquement. Le taux

d'�ev�enements th�eorique int�egr�e est alors

� =

Z 1

0

�(�t)
d�

d�t
d�t: (2.38)

Dans l'�equation (eq. 2.37) la masse du d�e
ecteur n'intervient pas dans le terme RE=�t, donc
d�
d�t / 1=M , de plus, �t /

p
M ; le taux d'�ev�enements (eq. 2.38), calcul�e avec l'approximation (eq.

2.36) a donc une d�ependance fonctionnelle avec la masse donn�ee par

� / 1p
M
: (2.39)
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2.3 Structures �nes des courbes de lumi�ere

Le mod�ele simpli��e des microlentilles gravitationnelles, source et d�e
ecteur ponctuels, sans au-

cune autre source de lumi�ere, est une mod�elisation simple d�ecrivant les observations et d�ependant

de trois param�etres

� t0 et u0 : instant du maximum d'ampli�cation et param�etre d'impact

Ceux-ci ne contiennent aucune information sur les caract�eristiques du d�e
ecteur. Il y a tout lieu

de penser que ce sont des variables al�eatoires de distribution plate a priori.

� �t : dur�ee de l'�ev�enement

Contient toutes les informations physiques concernant la lentille; �t est une fonction de la distance

du d�e
ecteur Dd(ou x), de sa masse M et de sa vitesse transverse v?.

�t =
RE(Dd;M )

v?
: (2.40)

Cette d�eg�en�erescence implique que la mesure seule de �t est insu�sante pour caract�eriser compl�e-

tement la microlentille. Deux approches sont alors envisageables

{ Accumuler une grand nombre d'�ev�enements et leurs appliquer des tests statistiques a�n de

d�eterminer les param�etres physiques moyens.

{ Aller au-del�a du mod�ele simple en recherchant des perturbations d'origine physique, sur les

courbes de lumi�ere, apportant de nouvelles contraintes sur les param�etres M , x, et v?.

C'est cette derni�ere voie qui va être pr�esent�ee dans cette section, au travers de la description des

e�ets de taille �nie, de binarit�es (de la source et du d�e
ecteur), et de parallaxe.

2.3.1 Source �etendue

Dans le cas g�en�eral d'une source �etendue, l'ampli�cation est donn�ee par l'�equation (eq. 2.10).

Un moyen de savoir rapidement si cet e�et est non n�egligeable pour une con�guration lentille-

source donn�ee est de comparer la valeur de la projection du rayon de l'�etoile source dans le plan de

la lentille (U), en unit�e de rayon d'Einstein, avec le param�etre d'impact (u) (�g. 2.5). N�eanmoins,

on donne dans cette section la valeur exacte de la forme et de l'amplitude du signal attendu dans

le cas d'une source uniforme. Dans le cas d'une source de brillance non uniforme on se r�ef�erera

�a [Dominik, 1996]. A la �n de cette section on pr�esente les contraintes possibles apport�ees par la

recherche d'un e�et de taille �nie.

Source �etendue de brillance uniforme

Dans le cas d'une source (S) de brillance uniforme l'�equation (eq. 2.10) se simpli�e

Ae;unif =

R
S
Ap(
�!y ) d2�!yR

S
d2�!y : (2.41)

Si la lentille poss�ede la sym�etrie axiale, l'ampli�cation ne d�epend que du module j�!y j � r, elle

s'�ecrit alors

Ae;unif =

R
S
Ap(r)d� rdrR
S
d�rdr

: (2.42)

Puisque l'int�egrant ne d�epend que de r, l'int�egration sur � au num�erateur s'exprime s�epar�ement
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Fig. 2.5 : Param�etres associ�e �a l'e�et de taille �nie de la source [Palanque-Delabrouille et al., 1997].

par la fonction �(r; S). L'int�egration au d�enominateur est juste la surface de l'�etoile source. On

consid�ere une �etoile source de rayon U en unit�e de rayon d'Einstein projet�e dans le plan de la

source (U = R?

R
0
E

); u est la distance entre la projection du d�e
ecteur dans le plan de la source et le

centre de l'�etoile S, exprim�e dans les mêmes unit�es. On r�e�ecrit (eq. 2.41)

Ae;unif (u; U ) =
1

�U2

Z
rAp(r)�(r; u; U ) dr: (2.43)

Trois cas doivent êtres distingu�es pour r�esoudre l'�equation (eq. 2.43)

�(r; u; U )

u > U u 2 [u� U; u+ U ] 2 arccos u
2+r2�U2

2u r

u = U u 2 [0; 2U ] 2 arccos r

2U

u < U u 2 [0; U � u] 2�

u 2 [U � u; U + u] arccos u
2+r2�U2

2u r

L'ampli�cation Ae;unif(u; U ) vaut alors

Ae;unif(u; U ) =

8>>><>>>:
2

�U2

R
u+U

u�U
rAp(r) arccos

u
2+r2�U2

2u r dr si u>U

2
�U2

R 2U
0

rAp(r) arccos
r

2U
dr si u=U

2
�U2

�R U+u
U�u

rAp(r) arccos
u
2+r2�U2

2ur dr + �
R U�u
0

rAp(r) dr
�

si u<U

:

(2.44)

Dans le cas u < U la deuxi�eme int�egrale du membre de droite peut être r�esolue analytiquement, il

en est de même pour le cas u = U [Dominik, 1996], on a donc

Ae;unif (u; U ) =

8>><>>:
2

�U2

R u+U
u�U

rAp(r) arccos
u
2+r2�U2

2u r
dr si u>U

2
�

�
(1 + 1

U2 ) arcsin (1 +
1
U2 )

� 1
2 + 1

U

�
si u=U

2
�U2

R U+u
U�u

rAp(r) arccos
u
2+r2�U2

2u r dr+ U�u
U2

p
(U � u)2 + 4 si u<U

:

(2.45)

Il est important de noter que la singularit�e limu!0Ap(u) = 1 disparâ�t si on tient compte de la

taille �nie de la source

Ae;unif(0; U ) = (1 +
4

U2
)
1
2 : (2.46)

La courbe de lumi�ere di��ere de la forme observ�ee dans le cas d'une source consid�er�ee comme

ponctuelle, mais la courbe de lumi�ere reste sym�etrique par rapport au maximum d'ampli�cation.

Di��erents exemples de courbes de lumi�ere a�ect�ees par un e�et de taille �nie sont donn�es dans la

�gure (�g. 2.6).

Contrainte sur la distance des d�e
ecteurs

L'observation ou la non-observation de l'e�et de taille �nie peut être un moyen de contraindre

la distance des microlentilles. Pour cela on doit d�eterminer un ordre de grandeur de la taille de
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l'�etoile source impliquant la d�etectabilit�e de cet e�et.

On fait, par exemple, l'hypoth�ese que l'e�et est d�etectable si

U =
R?

R0
E

=
R?q

4GM
c2

Ds

r
x

1� x � 0:1 : (2.47)

Soit � = R?

R�
, le rayon de l'�etoile source en unit�e de rayon solaire R� = 6:96 108m. On d�eduit de

(eq. 2.47) la contrainte suivante :

� � �min =
1

10

s
4G M�

c2
D2
s

R�
2

r
1� x
x

s
M

M�

: (2.48)

Fig. 2.6 : Exemples de courbes de lumi�ere avec e�et de taille �nie de la source e�et de taille �nie de la

source pour di��erents param�etres U [Renault, 1996, Renault et al., 1997a, Renault et al., 1997b]. (haut)

In
uence du rayon d'Einstein projet�e dans le plan de la source U (le cas U=0 ne donne pas l'ampli�cation
maximale). (bas) In
uence du param�etre d'impact minimum u0. En r�esum�e, l'e�et de taille �nie sature les

ampli�cations et fait disparâ�tre la divergence du mod�ele simpli��e �a u0 = 0.

� �Ev�enement lentille du halo / source du lmc

On se place ici dans le cas du lmc, mais les r�esultats qui vont être pr�esent�es restent qualitativement

valables dans le cas du smc. Le d�e
ecteur dans le halo et la source dans un des Nuages de Magellan

sont respectivement plac�es �a Dd � 10 kpc et Ds � 55 kpc. La table (tab. 2.3.1) indique, pour une

masse des d�e
ecteurs donn�es, le type de l'�etoile source sur laquelle on est suceptible de d�etecter

un e�et de taille �nie.
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M=M� �min Type d'�etoile source

10�3 20 g�eante

10�1 200 superg�eante

1 550 superg�eante

10 1600

� �Ev�enement lmc/lmc, ou smc/smc

Dans ce cas, on fait l'hypoth�ese que le lmc peut avoir une �epaisseur de 1 kpc, on a alorsDds � 1 kpc.

La table (tab. 2.3.1) indique, pour une masse des d�e
ecteurs donn�es, le type de l'�etoile source sur

laquelle on est suceptible de d�etecter un e�et de taille �nie. Dans ce cas, on a beaucoup plus de

chance d'observer un tel e�et.

M=M� �min Type d'�etoile source

10�3 1.5 s�equence principale

10�1 15 s�equence principale

1 50 g�eante

10 150 superg�eante

En conclusion on notera que, compte tenu de la distribution de masse des �etoiles dn

dM
(fonction de

puissance d�ecroissante de la masse) et de la faible profondeur optique � , l'observation d'un e�et

de taille �nie en direction du lmc (smc) permet de signer un �ev�enement lmc/lmc (smc/smc) dit

de \self-lensing" : la lentille et la source sont localis�ees dans le lmc (smc). Cette information est

cruciale pour l'interpr�etation des r�esultats.

2.3.2 Source binaire

Environ 50% des �etoiles appartiennent �a un syst�eme double; il est donc raisonnable de consi-

d�erer le cas d'une �etoile source binaire. Par rapport au cas d'une source simple, 5 param�etres

suppl�ementaires sont n�ecessaires pour d�ecrire le syst�eme (dans le cas simpli��e d'une orbite circu-

laire) : l'angle � entre la vitesse transverse du d�e
ecteur et le grand axe de la projection de l'orbite

de la source dans le plan de la lentille, T la p�eriode de rotation du syst�eme, la s�eparation entre les

deux composantes projet�ee dans le plan de la lentille (en unit�e de rayon d'Einstein) � = a x=RE,

l'angle � entre la normale �a l'orbite des sources et la ligne de vis�ee, et �0 la phase de l'orbite �a

t = t0
4. Dans le cas g�en�eral, les deux composantes de la source sont lumineuses, leur mouvement

relatif est d�ecrit par la troisi�eme loi de Kepler

T 2

a3
=

4�2

GM
: (2.49)

ou M est la somme des masses des deux composantes, et a leur s�eparation. Les vecteurs
�!
d1(t) et�!

d2(t) liant le d�e
ecteur et la projection des sources dans le plan du d�e
ecteur (en unit�e de rayon

d'Einstein) sont donn�es par

�!
d1(t) = (1� q)�!d (t)
�!
d2(t) = �q�!d (t) ; (2.50)

ou q est la fraction de masse d'une composante, et
�!
d (t) est donn�e par

�!
d (t) =

�
�� sin �(t) + t�t0

�
cos � � u0 sin �

� cos � cos �(t) + t�t0
�

sin � + u0 cos �
; (2.51)

4
t0 est ici l'instant d'approche minimal entre le d�e
ecteur et la projection du centre de gravit�e des sources dans

le plan de la lentille.
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Fig. 2.7 : �Ev�enement eros2 en direction des Bras Spiraux (bs) probablement produit par une source

binaire [Derue, 1998]. L'ampli�cation est repr�esent�ee en fonction du temps exprim�e en jours eros. On voit

deux �epaulements, vers les jours 2580 et 2700, qui sont interpr�et�es par la binarit�e de l'�etoile source.

avec �(t) = 2�(t � t0)=T + �0. Chaque composante de la source subit l'e�et de microlentille

gravitationnelle, avec des param�etres d'impacts u1;2(t) = j��!d1;2(t)j. Les ampli�cations individuelles

sont donn�ees par (eq. 2.19). L'ampli�cation totale est une combinaison lin�eaire des ampli�cations

individuelles

Asb(t) = (1� !)A(u1(t)) + !A(u2(t)) ; (2.52)

ou

! =
L2

L1 + L2
; (2.53)

avec L1 et L2 les luminosit�es respectives des deux sources. Plusieurs pics peuvent apparâ�tre sur

une courbe de lumi�ere d'un e�et de microlentille provoqu�e par une source binaire, on peut aussi

observer un �epaulement sur la courbe de lumi�ere (�g. 2.7). De plus, les deux sources n'�etant pas

forc�ement du même type spectral, l'ampli�cation r�esultante a toute chance d'être chromatique

(di��erente dans les voies rouge et bleue).

2.3.3 D�e
ecteur binaire

Puisque de nombreuses �etoiles sont associ�ees par paire, on peut alors supposer qu'il existe

des ph�enom�enes de microlentille provoqu�es par des d�e
ecteurs binaires. On utilise les notations

g�en�erales d�e�nies �a la section (sec. 2.1). On distinguera le cas d'un syst�eme statique et celui d'un

syst�eme en rotation.

d�e
ecteur binaire statique

Il existe plusieurs fa�cons de param�etriser un d�e
ecteur bi-

naire [Dominik, 1996, Mao and Stefano, 1995]. La principale di��erence r�eside dans la d�e�nition
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de l'instant de moindre approche t0. On adopte ici les conventions d�ecrites dans [Dominik, 1996].

Soit deux objets constituant un d�e
ecteur binaire : D1 et D2 (�g. 2.8), de masses �1 et �2; l'axe

optique est d�e�ni comme la droite passant par l'observateur et le milieu C du segment [D1D2].

Le plan de la lentille est perpendiculaire �a l'axe optique et centr�e sur C; Le plan de la source est

parall�ele au plan du d�e
ecteur et centr�e sur l'axe optique; dans le plan de la source, l'�etoile est

localis�ee en
�!
 =

Ds

Dd
RE
�!y : (2.54)

Dans le plan du d�e
ecteur, un rayon lumineux reliant l'observateur �a la source passe en

�!
� = RE

�!x : (2.55)

Toujours dans le plan du d�e
ecteur, on choisit un syst�eme d'axes tel que D1 = (��; 0) et D2 =

mint
 trajectoire
de la source

x1

maxr
ϕ m1 m2

C
(χ,0)2D(−χ,0)1D

Fig. 2.8 : G�eom�etrie associ�ee �a un d�e
ecteur binaire statique.

(�; 0), avec � = k��!CD1kRE . Le syst�eme d'axes dans le plan de la source est parall�ele �a celui du plan

du d�e
ecteur et centr�e sur l'axe optique. Soit M = �1 + �2 la masse totale du syst�eme; on pose

m1 =
�1

M
, et m2 = 1�m1 les fractions de masse des objets D1 et D2. On relie la position des images

�!x et la position r�eelle de la source �!y par l'�equation fondamentale des lentilles gravitationnelles

(eq. 2.2) :

y1(x1; x2) = x1 �m1
x1 � �

(x1 � �)2 + x22
� (1�m1)

x1 + �

(x1 + �)2 + x22

y2(x1; x2) = x2 �m1
x2

(x1 � �)2 + x22
� (1�m1)

x2

(x1 + �)2 + x22
; (2.56)

Ce syst�eme d'�equations n'est pas soluble de fa�con analytique dans le cas g�en�eral. Pour une position

donn�ee de la source on obtient (num�eriquement) 3 ou 5 images. L'ampli�cation de chacune des

images est donn�ee par l'�equation (eq. 2.8). Dans le plan de la source, les lignes d'ampli�cation

in�nie sont appel�ees courbes caustiques. Les positions des images associ�ees dans le plan de la lentille

d�e�nissent les courbes critiques. On trouvera une excellente revue des di��erentes topologies possibles

dans [Schneider and Wei�, 1986]. L'ampli�cation totale est �egale �a la somme des ampli�cations des

images individuelles. Dans le cas d'une source �etendue, on doit sommer les ampli�cations calcul�ees

pour tous les points de la source. Soit v? la projection de la vitesse de la source dans le plan du

d�e
ecteur. Le temps caract�eristique de l'�ev�enement est �t = RE

v?
, o�u on d�e�nit le rayon d'Einstein

par

RE =

r
4GM

c2
DdDds

Ds
: (2.57)

Soit t0 l'instant d'approche minimale au point C. La projection de la source et le point C sont alors

s�epar�es d'une distance rmin = uminRE . Soit ' l'angle entre la direction (D1D2) et la trajectoire

de la source. Le signe de la vitesse de la source est choisi tel que le point C soit toujours �a droite
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de la trajectoire d�ecrite par la source au cours du temps. On a alors : umin � 0, 0 � ' < �, et

0 � m1 < 1. Les lentilles binaires peuvent engendrer une tr�es grande vari�et�e de courbes de lumi�ere.

On distingue essentiellement deux cas : avec et sans travers�ee de caustique, avec deux con�gurations

di��erentes selon que la s�eparation entre les deux d�e
ecteurs est plus grande (wide binary) ou plus

petite (close binary) que le rayon d'Einstein. Dans le cas � << 1, les deux d�e
ecteurs sont ressentis

comme une lentille simple de massem1+m2, on retrouve donc une courbe de Paczy�nski. Si � >> 1,

les rayons lumineux sont principalement d�evi�es par un seul des deux d�e
ecteurs. On retrouve l�a

aussi une courbe de microlentille simple.

Fig. 2.9 : Simulation d'un d�e
ecteur binaire avec travers�ee de caustique. La forme des caustiques est

g�en�erique des faibles s�eparations des lentilles. Les param�etres de g�en�eration sont � = 2:0, m1

m2
= 0:3,

umin = 0:25.

d�e
ecteur binaire en rotation (Robin)

Le cas d'un d�e
ecteur binaire en rotation est plus complexe. On trouvera une bonne descrip-

tion g�en�erale dans [Dominik, 1996]. Le cas d'un d�e
ecteur binaire en rotation apparente (plan du

ciel) circulaire est d�ecrit au chapitre (chap. 9) dans le cadre de la tentative d'interpr�etation d'un

�ev�enement de bruit de fond.

2.3.4 E�et de parallaxe annuelle

L'e�et de parallaxe terrestre annuel, appliqu�e �a la th�eorie des microlentilles gravitationnelles,

consiste �a prendre en compte la modulation de la ligne de vis�ee due �a la r�evolution de la Terre autour

du Soleil. Cet e�et prend de l'importance et devient d�etectable lorsque la projection de l'orbite

terrestre dans le plan de la lentille devient comparable au rayon d'Einstein, et que l'�ev�enement est

assez long pour que la Terre se soit d�eplac�ee de fa�con signi�cative. Nous allons maintenant d�etailler

cette correction de \structure �ne", et voir quelles sortes de contraintes peuvent être apport�ees par

la d�etection (ou la non d�etection) d'un tel ph�enom�ene.

Principe

Dans la section (sec. 2.1.2), on a consid�er�e que la trajectoire transverse du d�e
ecteur par rapport

�a la ligne de vis�ee pouvait être approch�ee par une portion de droite. Ceci peut être a�n�e si l'on tient
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Fig. 2.10 : Simulation d'un d�e
ecteur binaire sans travers�ee de caustique. La forme des caustiques est

g�en�erique des grandes s�eparations des lentilles. Les param�etres de g�en�eration sont � = 0:8, m1

m2
= 0:8,

umin = 0:03.

compte du mouvement de r�evolution de la Terre autour du Soleil. Dans le cas d'un �ev�enement dont

l'�echelle de temps n'est pas petite devant une r�evolution terrestre, cela se traduit par l'apparition

d'une structure �ne d�ecelable sur la courbe de lumi�ere sous certaines conditions.

On se place dans le syst�eme de coordonn�ees �ecliptiques; même si l'on va consid�erer que l'orbite

terrestre est circulaire dans la suite, on choisit comme convention :
�!
X en direction du p�erih�elie, et�!

Y orthogonal �a
�!
X . L'angle (

�!
X ,
�!
Y ) est orient�e positivement suivant le sens de r�evolution de la Terre.

L'excentricit�e de l'orbite terrestre �etant faible (� ' 0:017) l'ellipse de r�evolution est approch�ee par

un cercle de rayon a�. � est l'angle entre la direction de la Terre et le p�erih�elie �a t = t0, et � est

l'angle entre la perpendiculaire �a l'�ecliptique et la direction de la lentille. Pour quanti�er l'e�et

a

TERRE

SOLEIL

ETOILE SOURCE

PL
A

N
 D

U
 D

EF
LE

CTE
U

R

PLAN DE L’ECLIPTIQUE

90−β

Fig. 2.11 : G�eom�etrie de l'e�et de parallaxe. � est l'angle entre l'�ecliptique et le plan du d�e
ecteur.
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du mouvement de la Terre sur la courbe de lumi�ere, il su�t de projeter l'orbite terrestre dans le

plan du d�e
ecteur; or, un d�eplacement de la position de l'observateur de
�!
�0 est �equivalent �a un

d�eplacement de la source projet�ee dans le plan de la lentille de

�!
�d =

Dds

Ds

�!
�0 = (1� x)�!�0 : (2.58)

Dans le plan du d�e
ecteur on consid�ere un syst�eme de coordonn�ees orthonorm�e (�!x ,�!y ) tel que la
direction du vecteur �!x co��ncide avec la direction de la projection du vecteur

�!
X dans ce même plan

(le rep�ere est orient�e comme pr�ec�edemment). La projection de l'orbite terrestre dans ce plan est

donc une ellipse de demi-grand axe a�(1�x), orient�e suivant�!x , et de demi-petit axe a�(1�x) cos�,
orient�e suivant �!y . Soit �!k (t) le vecteur position d�e�nissant l'intersection entre la ligne de vis�ee et

le plan du d�e
ecteur, exprim�e en unit�e de rayon d'Einstein RE

�!
k (t) =

(
a�(1�x)
RE

cos (
(t � t0) + �)
a�(1�x)
RE

cos � sin (
(t� t0) + �)
; (2.59)

o�u 
 = 2�
T�

, avec T� = 1 an, p�eriode de l'orbite terrestre. Soit � l'angle entre la vitesse du d�e
ecteur

et le demi-grand axe de l'ellipse, le vecteur position
��!
d(t), exprim�e en unit�e de rayon d'Einstein RE

est donn�e par

�!
d (t) =

(
v?(t�t0)
RE

cos � � u0 sin �
v?(t�t0)

RE
sin � + u0 cos �

; (2.60)

o�u v? est la vitesse transverse du d�e
ecteur, et u0 la distance minimale d'approche au Soleil

exprim�ee en unit�e de rayon d'Einstein. La distance entre la ligne de vis�ee et le d�e
ecteur, exprim�ee

  

v

kθ
u

α

T

0

u(t)

PLAN DU DEFLECTEUR

x

vd

  t = t 
0 y

R

R E

E

TR   (1-x)

  β        R   (1-x)cosT

d

Fig. 2.12 : G�eom�etrie de l'e�et de parallaxe dans le plan du d�e
ecteur; la con�guration repr�esent�ee �a
l'instant t = t0 d�e�nit les conditions initiales utilis�ees dans les calculs.
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en unit�e de rayon d'Einstein est simplement u2(t) = (
�!
k (t)� �!d (t))2, soit

u2(t) =
(t � t0)2
(�t)2

+ u20 + �u2[cos2 (
(t � t0) + �) + cos2 � sin2 (
(t� t0) + �)]

+2
(t � t0)
�t

�u[cos � sin � sin (
(t� t0) + �) + cos � cos (
(t � t0) + �)]

+2u0�u[cos� cos � sin (
(t� t0) + �) � sin � cos (
(t� t0) + �)] ; (2.61)

avec

�u =
a�(1� x)

RE
; (2.62)

qui repr�esente le rayon terrestre projet�e dans le plan du d�e
ecteur en unit�e de rayon d'Einstein, et

�t = v?

RE
, �echelle de temps de l'�ev�enement.

Fig. 2.13 : Premier �ev�enement pr�esentant un e�et de parallaxe d�ecouvert par le groupe macho en direction

du centre galactique [Alcock et al., 1995]. On a �t = 72jours, et �u = 0:322� 0:035, la d�etection de l'e�et

est donc tr�es signi�cative (plus de 9 sigmas).

Lev�ee de d�eg�en�erescence partielle

L'observation de l'e�et de parallaxe permet de mesurer la vitesse transverse projet�ee dans le

plan de l'observateur.

~v = v?
Ds

Dds
=

v?

1� x: (2.63)

En e�et, l'�equation (eq. 2.61), adjointe �a l'�equation (eq. 2.19), permet de calculer la courbe de

lumi�ere. L'ajustement permet de d�eterminer les param�etres �u et �t. En exprimant ~v en fonction

des param�etres ajust�es on a

~v =
a�

�t�u
; (2.64)

Cette variable dynamique ind�ependante de la masse du d�e
ecteur permet de lever partiellement la

d�eg�en�erescence de l'�equation (eq. 2.40). On illustrera cette proposition dans le cas du lmc5.

Cas du LMC

La co-latitude �ecliptique du lmc est � = 5 degr�es. On peut donc l�egitimemexnt simpli�er

l'�equation (eq. 2.61) en prenant � � 0; dans cette con�guration le syst�eme devient sym�etrique par

5Le cas du smc est l�eg�erement di��erent car � � 25 deg. On ne peut donc pas simpli�er l'�equation (eq. 2.61),
cependant les conclusions qualitatives restent identiques.
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rapport �a l'origine et il est possible de choisir le rep�ere de fa�con �a ce que � = 0.

u2(t) =
(t� t0)2
(�t)2

+ u20 + (�u)2

+2u0�u[sin (
(t� t0) + �)

+2
(t � t0)
�t

�u[cos (
(t� t0) + �)] : (2.65)

La d�etermination de �u et de �t permet de mesurer la vitesse projet�ee ~v qui d�epend fortement de

la localisation du d�e
ecteur. Trois cas sont �a distinguer :

� �Ev�enement lentille du halo / source du lmc

La vitesse transverse typique d'un d�e
ecteur dans le halo est v? � 160km=s, sa distance typique

est x = 0:25. on a donc

~vhalo=lmc � 400km=s: (2.66)

� �Ev�enement lentille du lmc / source du lmc

La vitesse transverse typique d'un d�e
ecteur dans le lmc est v? � 30km=s, sa distance est x � 0:98.

~vlmc=lmc � 1500km=s: (2.67)

� �Ev�enement du disque / source du lmc

La vitesse transverse typique d'un d�e
ecteur dans le disque galactique est v? � 50km=s, sa distance

est x � 0.

~vdisque=lmc � 50km=s: (2.68)

La d�etection d'un e�et de parallaxe conduit �a une mesure de ~v et donc �a une forte contrainte sur la

position de la lentille. Par contre, en l'absence de parallaxe d�etectable, on a une limite sup�erieure

sur j�uj qui permet de donner une limite inf�erieure �a ~v. Cette limite est interessante si elle conduit

�a une valeur �elev�ee de ~v, car elle permet alors de contraindre la localisation de la lentille. trois

solutions sont envisageables : (1) le d�e
ecteur est un objet massif du halo (on peut donner une

limite inf�erieure sur sa masse); (2) le d�e
ecteur est une �etoile faible du lmc, et l'on est en pr�esence

d'un cas de \self-lensing"; (3) les vitesses transverses de la Terre et de la lentille sont colin�eaires au

moment du maximum d'ampli�cation; dans ce cas la courbe reste sym�etrique. N�eanmoins, il faut

noter que cette derni�ere proposition est peu probable dans l'espace des phases.

Ces conclusions restent valables dans le cas du smc.

2.3.5 E�et de confusion (blending)

Les exp�eriences de recherche de microlentilles focalisent leurs observations sur des zones �a forte

densit�e stellaire. Mais dans de telles conditions le 
ux calcul�e d'une �etoile peut être fortement

\pollu�e" par la contribution d'astres voisins non r�esolus.

Principe

On consid�ere deux �etoiles (F1 et F2) trop proches angulairement pour être r�esolues. Le 
ux de

base mesur�e de \l'�etoile" r�esultante est Fmes = F1 + F2. On suppose que l'�etoile F1 subit un e�et
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de lentille gravitationnelle; l'ampli�cation observ�ee est donn�ee par

Ap;obs(t) = A
p;
F2
F1

(t) =
Ap(t)F1 + F2

F1 + F2
=
Ap(t) +

F2

F1

1 + F2

F1

< Ap(t) : (2.69)

Le pic d'ampli�cation observ�e sous-estime l'ampli�cation r�eelle, et l'ampli�cation intrins�eque mi-

nimale pour qu'un �ev�enement soit d�etectable (A > Aseuil) devient

A
p;seuil;

F2
F1

= Ap;seuil;0(1 +
F1

F2
) � F1

F2
> Ap;seuil;0: (2.70)

On peut d�e�nir le param�etre d'impact seuil useuil correspondant �a cette ampli�cation seuil Aseuil

u2seuil = u2min + (
td

�t
)2; (2.71)

o�u td est la dur�ee r�eelle de l'�ev�enement. Le changement du seuil de d�etectabilit�e entrâ�ne aussi une

modi�cation du param�etre d'impact useuil

u
seuil;

F2
F1

= (2(1� A�2
p;seuil

)�
1
2 )

1
2 ; (2.72)

et donc une modi�cation de la dur�ee de l'�ev�enement

t
d;obs;

F2
F1

= �t(u2
seuil;

F2
F1

� u2min;0)
1
2 : (2.73)

En cons�equence du changement de l'ampli�cation et du param�etre d'impact on d�eduit une modi-

�cation du temps d'Einstein tE;obs

tE;obs =
td;obs

(u2
seuil;0 � u2min;obs)

1
2

; (2.74)

o�u l'on a utilis�e le seuil u2
seuil;0 plutôt que u

2

seuil;
F2
F1

car au niveau observationnel on ne prend pas

encore en compte l'�eventuel blending; umin;obs est le param�etre d'impact associ�e �a l'ampli�cation

maximale. En rempla�cant (eq. 2.73) dans (eq. 2.74) on obtient une relation analytique entre le

temps d'Einstein r�eel �t et le temps d'Einstein observ�e tE;obs

tE;obs = �t
�u2seuil;F2

F1

� u2
min;0

u2
seuil;0 � u2min;obs

� 1
2 : (2.75)

Chromatisme

Les deux �etoiles que l'on reconstruit en une seule n'ont aucune raison d'avoir des types spectraux

identiques. L'ampli�cation d'une �etoile, d'un type spectral donn�e, va ainsi rendre l'�ev�enement

chromatique. Les ampli�cations mesur�ees ainsi que les dur�ees caract�eristiques seront di��erentes

dans les deux couleurs (sous-estim�ees dans les deux cas). Cette proposition est illustr�ee �a la �gure

(�g. 2.14).

En conclusion, lorsqu'un �ev�enement est a�ect�e par cet e�et de confusion on constate que le

temps d'Einstein diminue tandis que le param�etre d'impact augmente. Cet e�et est d'autant plus

important que le param�etre d'impact est petit, a�ectant donc particuli�erement les �ev�enements

�a fortes ampli�cations. Les param�etres \blend�es"suivent des fonctions di��erentes de la fraction
F2

F1
, param�etris�ees par umin;0. En�n, un �ev�enement microlentille peut être chromatique, ce qui va

rendre plus di�cile la s�eparation entre ces derniers et les �etoiles intrins�equement variables (souvent

chromatiques).
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Red FilterRed FilterRed FilterRed Filter Blue FilterBlue FilterBlue FilterBlue Filter

Fig. 2.14 : Illustration de l'e�et de blending sur une courbe de lumi�ere simul�ee [Renault, 1996]. Chaque

graphique repr�esente la situation dans une bande spectrale donn�ee (rouge et bleu par exemple). Le 
ux

de base mesur�e est sup�erieur au 
ux de base r�eellement ampli��e. On sous-estime ainsi syst�ematiquement
l'ampli�cation et la dur�ee. Puisque la contamination du 
ux de l'�etoile principale par l'�etoile non r�esolue

est di��erente dans les deux couleurs dans la majorit�e des cas, l'�ev�enement devient chromatique.
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Chapitre 3

L'exp�erience EROS2 et le contexte

des recherches de microlentilles

Ce chapitre comporte deux volets. Dans le premier volet, je pr�esente le contexte de la recherche

de microlentilles gravitationnelles en 1997, c'est �a dire au commencement de cette th�ese. Je rappelle

les principaux r�esultats de l'exp�erience eros1 (sec. 3.1) et je pr�esente les autres groupes d'�etudes

fond�ees sur le ph�enom�ene de microlentilles (sec. 3.2).

Le deuxi�eme volet est quant �a lui d�edi�e �a l'exp�erience eros2 (sec. 3.4). Je d�ecris l'appareillage

utilis�e (sec. 3.4), les objectifs (sec. 3.5), ainsi que les di��erents programmes scienti�ques en cours

et leurs r�esultats (sec. 3.6), (sec. 3.7), (sec. 3.8), et (sec. 3.9).

3.1 L'exp�erience EROS1

Dans les ann�ees 70, P.J.E. Peebles et J.P. Ostriker propos�erent l'id�ee qu'un halo (plus ou

moins sph�erique) de mati�ere noire entoure la partie visible des galaxies. De plus, comme 
Gal �

B � 0:1, on �emit l'hypoth�ese que ce halo est compos�e d'objets massifs compacts et sombres : les

machos. Il semblait impossible de tester une telle solution lorsque, en 1986, B. Paczy�nski sugg�era

de recourir �a une d�etection indirecte de ces objets par recherche de microlentilles gravitationnelles

[Paczy�nski, 1986]. A cet e�et, l'exp�erience eros1 commen�ca �a prendre des donn�ees d�es 1990 �a

l'observatoire europ�een austral (eso, La Silla, Chili) 1. Dans l'hypoth�ese d'un halo sph�erique, le

nombre d'�ev�enements attendus en direction des Nuages de Magellan varie comme 1=
p
M (M est la

masse du d�e
ecteur) si on ne tient pas compte de l'e�cacit�e exp�erimentale de d�etection. De plus, la

dur�ee caract�eristique des ph�enom�enes varie comme
p
M . Dans l'hypoth�ese d'un halo constitu�e de

machos de masse unique, on peut donc avoir beaucoup d'objets de faibles masses (courtes dur�ees)

ou peu d'objets de grandes masses (longues dur�ees). A�n de garder une bonne sensibilit�e �a ces

deux solutions, deux types d'appareillages furent utilis�es : une cam�era ccd d�edi�ee �a la recherche

d'�ev�enements courts et des plaques photographiques utilis�ees pour rechercher des �ev�enements longs.

3.1.1 La recherche d'�ev�enements courts sur images num�eris�ees

L'exp�erience ccd �etait d�edi�ee �a la recherche d'�ev�enements courts, c'est �a dire de dur�ee ty-

pique comprise entre quelques heures et quelques jours. eros1 ccd utilisait un t�elescope d�e-

di�e de 40 cm (le T40) mont�e dans la coupole du gpo (Grand Prisme Objectif) �a l'observatoire

de La Silla. La cam�era �etait constitu�ee de 16 ccd Thomson TH3157 avec 579 � 400 pixels de

23 �m [Arnaud et al., 1994a, Arnaud et al., 1994b]. Les saisons 91-92 et 92-93 furent d�edi�ees

au lmc, la saison 93-94 fut mixte (lmc et smc), alors que la saison 94-95 fut exclusivement

1Les deux nuages de Magellan sont parfaitement visibles (et observables par notre t�elescope) durant environ 10
mois de l'ann�ee �a cette latitude(29�150 S).
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plaques de Schmidt images ccd

t�elescope 1m Schmidt de l'eso 40cm d�edi�e au gpo

temps de pose 1 heure 10 minutes

fr�equence 2 plaques/nuit 20 �a 50 images/nuit

champ 5:2� � 5:2� 0:4� � 1:1�

nombre d'�etoiles observ�ees � 8 106 � 1:5 105

nombre d'�etoiles utilisables � 4 106 � 105

taille du pixel en �m 10 �m 23 �m

taille du pixel en arcsec 0.67" 1.2"

seeing moyen 2.4" 1.9"

r�esolution typique 15% 5%

quantit�e de donn�ees 400 plaques 20000 clich�es

soit 480 Go soit 160 Go

magnitudes limites 17:0 < mB < 21:0 mB < 19:9

16:5 < mR < 20:5 mR < 19:4

domaine de masse 10�4 < m < 1M� 10�7 < m < 10�3 M�

dur�ee des �ev�enements 1 �a 100 jours 1 heure �a 10 jours

nombre de candidats 2 aucun

d�etect�es

Tab. 3.1 : Caract�eristiques des exp�eriences plaques de Schmidt et ccd dans l'exp�erience EROS1.

consacr�ee au smc. Les clich�es �etaient alternativement pris dans deux bandes spectrales (rouge

et bleu). Au total, plus de 300000 �etoiles ont �et�e analys�ees, cependant aucun signal compatible

avec un ph�enom�ene de microlentille n'a �et�e d�etect�e [Aubourg et al., 1995, Renault et al., 1997b,

Alcock et al., 1998b]. De même, aucun candidat de courte dur�ee n'a �et�e d�etect�e par l'exp�erience

macho [Alcock et al., 1996a]. Les deux groupes ont ainsi pu �elaborer une limite commune qui

exclut que le halo soit compos�e �a plus de 10% de machos de masses comprises entre 10�7M� et

10�3M� [Alcock et al., 1998b]. Ce r�esultat est, de loin, le plus important et le moins controvers�e

de la premi�ere g�en�eration des exp�eriences de recherche de microlentilles.

3.1.2 La recherche d'�ev�enements longs sur plaques photographiques

La recherche de microlentilles �a l'aide de plaques photographiques s'orientait sur les �ev�ene-

ments longs, c'est �a dire d'une dur�ee typique comprise entre quelques semaines et plusieurs mois.

Les plaques photographiques ont �et�e prises entre 1990 et 1994 �a l'aide du t�elescope Schmidt de 1 m

de l'eso, �a La Silla, �a raison d'une plaque dans les �ltres rouge et bleu chaque nuit (o�u c'�etait pos-

sible). La num�erisation des plaques a �et�e r�ealis�ee avec la mama (Machine Automatique �a Mesurer

pour l'Astronomie), �a l'observatoire de Paris. Au total, 8 millions d'�etoiles ont �et�e suivies et 3.3

millions analys�ees. Deux �ev�enements compatibles avec un signal de type microlentille (�g. 3.3) ont

�et�e trouv�es [Aubourg et al., 1993, Beaulieu et al., 1995, Ansari et al., 1996], et ce �a partir de deux

analyses ind�ependantes [Aubourg, 1992, Cavalier, 1994, Laurent, 1995]. Un suivi photom�etrique

plus ra�n�e a montr�e que le candidat eros1 #1 est demeur�e stable hors de sa p�eriode d'ampli-

�cation jusqu'�a avril 1995 (�n de l'exp�erience eros1), avec une pr�ecision de 0.06 magnitude. En

revanche, l'�etoile source du candidat eros1 #2 s'est vite r�ev�el�ee être une variable (�g. 3.4) , de 2.8

jours de p�eriode, avec une amplitude intrins�eque pic-�a-pic de 0.5 magnitude [Ansari et al., 1995].

L'�etoile en question pr�esente en fait les caract�eristiques d'une binaire �a �eclipse, bien que cette ex-

plication ne soit pas pleinement satisfaisante (�g. 3.4). Toutefois, l'interpr�etation de l'ampli�cation

de 1.1 magnitude comme �ev�enement microlentille ne peut être exclue en l'absence d'une autre

explication : le signal est achromatique, et aucun plateau n'est observ�e sur la courbe de lumi�ere

repli�ee sur une p�eriode (cas de la plupart de binaires �a �eclipse).
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Fig. 3.1 : R�esultats de la recherche d'�ev�enements courts (analyse combin�ees de eros1 et macho). Les

di��erentes courbes repr�esentent les limites sup�erieures (�a 95% de niveau de con�ance) sur la fraction de

masse du halo en fonction de la masse des d�e
ecteurs pour cinq mod�eles de halo de eros (en haut), et pour
8 mod�eles de halo de macho (en bas). Ces �gures montrent que, pour la plupart des mod�eles consid�er�es, le

halo ne peut pas être constitu�e �a plus de 10% d'objets de masses [10�7 � 10�3]M� [Alcock et al., 1998b].

eros #1 eros #2

Magnitude dans la bande B 19:4� 0:2 19:2� 0:2

Magnitude dans la bande R 18:9� 0:2 19:1� 0:2

Type spectral des sources B6-7 Ve or IVe A0-2 V

Instant du maximum Feb. 1, 1992 Dec. 29, 1990

Temps d'Einstein (jours) 23� 2 29� 2

Ampli�cation maximale 2:5 2:8

�2 (�t combin�e) 131/279 d.o.f. 154/273 d.o.f.

Tab. 3.2 : Caract�eristiques des candidats microlentilles d�ecouverts �a partir des plaques photographiques.

3.2 Les autres exp�eriences de recherches de microlentilles

3.2.1 Agape

Agape (Andromeda Galaxy and Ampli�ed Pixels Experiment) est une exp�erience fran�caise de

recherche de microlentilles sur des �etoiles non r�esolues de la galaxie d'Androm�ede (M31). Les t�e-

lescopes de classe moyenne (D � 1 m) ne permettent pas de r�esoudre les �etoiles de M31. Chaque

pixel d'une image de cette galaxie contient ainsi la somme des luminosit�es de plusieurs milliers

d'�etoiles (environ 20000). Il a donc �et�e d�ecid�e de suivre l'�evolution de la luminosit�e de chaque pixel

au cours du temps [Melchior, 1995, Ansari et al., 1996]. Seuls les �ev�enements de grande ampli�-

cation peuvent se d�etacher du fond, cependant cette m�ethode est tr�es prometteuse car le nombre

d'�etoiles suivies est bien plus important que celui des exp�eriences actuelles sur �etoiles r�esolues;
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Fig. 3.2 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1 #1, dans le �ltre bleu (en haut), et dans le �ltre rouge (en

bas). Les points sont superpos�es au meilleur ajustement d'une courbe de Paczy�nski dont les caract�eristiques

sont donn�ees dans la table ((tab. 3.2)).

Fig. 3.3 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1 #2, dans le �ltre bleu (en haut), et dans le �ltre rouge (en

bas). Les points sont superpos�es au meilleur ajustement d'une courbe de Paczy�nski dont les caract�eristiques

sont donn�ees dans la table ((tab. 3.2)). L'�etoile source pr�esente une modulation caract�eristique d'une binaire
�a �eclipse.
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Fig. 3.4 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1 #2 , repli�ee sur une p�eriode de 2.8 jours, observ�ee par

di��erents t�elescopes : eros1 ccd, �ltre bleu (haut gauche). eros1 ccd, �ltre rouge (haut droit); eros1
plaques, �ltre bleu (bas gauche); eros1 plaques, �ltre bleu; t�elescope suisse de Gen�eve (bas droite). Les

donn�ees sont superpos�ees �a l'ajustement d'une courbe caract�eristique de binaire �a �eclipse.

de plus, on sonde en même temps le halo de M31 et celui de notre galaxie. Au total, quelques

dizaines d'�ev�enements de 0:1 M� sont attendus chaque ann�ee dans le cas o�u les machos sont les

constituants des halos. Une id�ee originale consiste �a mesurer la di��erence de taux d'�ev�enements

entre la partie sup�erieure et la partie inf�erieure de M31; cette di��erence permet de contraindre la

fraction du halo de M31 compos�ee de machos [Kerins et al., 2000] et plus fondamentalement de

tester l'hypoth�ese du halo galactique compos�e d'objets compacts; ce dernier e�et est illustr�e �a la

�gure (�g. 3.5). Toutefois, pour un candidat donn�e, il sera di�cile de discriminer entre un macho

du halo galactique ou du halo de M31, voire d'un cas de \self-lensing" d'une �etoile de M31.

3.2.2 Columbia-Vatt

Cette exp�erience am�ericaine recherche des microlentilles en direction de M31 et du Centre

Galactique. Les observations sont faites sur le temps des t�elescopes kpno (Kitt Peak National

Observatory) et vatt (Vatican Advanced Technology Telescope, Arizona). Ce groupe utilise la

m�ethode de soustraction d'image d�evelopp�ee par [Crotts and Tomaney, 1996]. Quelques candidats

(� 6) compatibles avec un e�et de microlentille ont �et�e d�etect�es. Toutefois, l'absence de ligne de

base (
ux le plus probable) li�ee �a la m�ethode de soustraction d'image (qui permet de d�etecter

les apparitions) ne permet pas de discriminer les microlentilles des �etoiles variables du type Blue

Bumper par exemple qui peuvent simuler le signal attendu. Un long suivi des candidats (quelques

ann�ees) est donc n�ecessaire.
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optical depth
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Higher halo
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Near disc
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Dark MACHO halo

Fig. 3.5 : Asym�etrie du taux d'�ev�enements d�etect�es vers M31 par \pixel lensing". Si le halo de M31

est rempli de machos, alors la profondeur optique mesur�ee sur la partie \�eloign�ee" du disque doit être

sup�erieure �a celle mesur�ee sur la partie la plus \proche". Si les �ev�enements observ�es sont dûs �a des �etoiles
du disque ou sont des bruits de fond d'�etoiles variables on ne doit pas observer un telle asym�etrie.

3.2.3 DUO

duo (Disc Unseen Objects) �etait un projet fran�cais de recherche de microlentilles en direction du

Centre Galactique �a l'aide de plaques photographiques. Les observations on �et�e faites au t�elescope

de Schmidt de l'eso �a La Silla. Les plaques ont �et�e num�eris�ees �a la mama �a l'observatoire de Paris.

Un total de 13 millions d'�etoiles furent analys�ees durant la premi�ere campagne d'observation,

menant �a la d�etection de 13 candidats [Alard et al., 1995] dont une (possible) microlentille binaire

([Alard, 1996], voir section (sec. 2.3.3)).

3.2.4 MACHO

macho (Massive Astronomical Compact Halo Objects) est un groupe australo-am�ericain re-

cherchant des microlentilles depuis 1992 en direction du lmc, du smc et du centre galactique avec

un t�elescope d�edi�e de 1.27 m au Mount Stromlo en Australie [Hart et al., 1996]. Deux cam�eras (4K

� 4K pixels) de 0.7� � 0.7� permettent une prise de vue simultan�ee dans les deux couleurs (rouge

et bleu). La taille d'un pixel est de (15�m)2 avec un facteur d'�echelle de 0.63 arcsec/pixel. La

photom�etrie est faite avec une variante du programme DoPhot nomm�ee SoDoPhot. En direction

du lmc, une analyse de 2 ans de donn�ees (1992-1994) a r�ev�el�e 6 �a 8 candidats compatibles avec

des microlentilles. Si ces objets sont assimil�es �a des d�e
ecteurs localis�es dans le halo de notre ga-

laxie, leur masse moyenne serait de � 0:5M�; cel�a correspond �a environ 50% d'un halo sph�erique

standard enti�erement constitu�e de machos. Cependant, ces objets sont trop massifs pour être des

naines brunes, et s'identi�eraient plutôt, d'apr�es leurs masses, �a des naines blanches (ou rouges).

Pourtant de tels r�esidus d'�etoiles n'ont pas encore �et�e d�etect�es visuellement, c'est ce qui constitue le

probl�eme des microlentilles massives observ�ees en direction du lmc. La profondeur optique d�eduite

de ces 8 �ev�enements est

� lmc
macho

= 2:9+1:4�0:9� 10�7: (3.1)

Parmi ces �ev�enements, une (possible) microlentille double a �et�e d�etect�ee [Bennett et al., 1996].

L'�etude de la travers�ee d'une courbe caustique de ce candidat a permis de localiser la lentille dans

le lmc �a plus de 90% de con�ance. Depuis 1995, macho dispose d'un syst�eme d'alerte en ligne

[Stubbs et al., 1994]. En direction du lmc, 3 �a 6 candidats potentiels sont d�etect�es chaque ann�ee.

Vers le smc, deux candidats ont �et�e d�ecouverts en ligne. Le premier candidat du smc (macho-

smc97-1) est un �ev�enement tr�es long (�t � 130 jours, avec la d�e�nition d'eros). Le deuxi�eme

est une lentille binaire. Ces deux ph�enom�enes, aussi �etudi�es par le groupe eros, seront d�etaill�es

58



Chapitre 3

Fig. 3.6 : Zone permise par l'analyse du groupe macho de 2 ans de donn�ees en direction du lmc (�a 95%
de niveau de con�ance). Les lignes en traits pleins fonc�es repr�esentent les contours permis �a 68; 90; 95; 99%.

Deux cas ont �et�e consid�er�es selon que l'on consid�ere 6 (en haut) ou 8 (en bas) candidats. Sur chaque

graphique, le contour d�ecal�e vers le bas repr�esente le r�esultat issu de l'analyse de la premi�ere ann�ee de
donn�ee de macho, vers le lmc. Dans le cas de l'analyse 2 ans, la valeur centrale correspond �a un halo

standard �a 50% constitu�e de machos de 0.5 M� si l'on consid�ere 6 candidats; la fraction pr�ef�er�ee du halo

passe �a 70% avec 8 candidats. Ce r�esultat n'a pas �et�e con�rm�e par la recherche d'�ev�enements longs de

l'exp�erience eros1 plaques.

par la suite (sec. 3.6.3). Le groupe macho observe aussi assidûment le Centre Galactique. Depuis

1995, plus de 200 alertes ont pu être d�etect�ees en ligne. Parmi ces derni�eres, notons les observations

d'un e�et de parallaxe terrestre [Alcock et al., 1995], de lentilles binaires [Alcock et al., 1999], ainsi

qu'un e�et de taille �nie de l'�etoile source. Tous ces �ev�enements d�etect�es en ligne sont �a la dispo-

sition de la communaut�e de recherche de microlentille, un des buts ultimes �etant l'observation de

plan�etes. En particulier, macho a organis�e un r�eseau de t�elescopes dans l'h�emisph�ere sud, nomm�e

gman (Global Microlensing Alert Network, [Pratt et al., 1995]), permettant de suivre les candidats

les plus int�eressants, susceptibles d'exhiber une d�eviation au mod�ele des microlentilles simples, et

ce 24h sur 24. L'exp�erience macho a cess�e de prendre des donn�ees �n 1999. Un projet nomm�e

supermacho pourrait prendre le relai dans les prochaines ann�ees, avec pour but de gagner un

ordre de grandeur sur le taux d'�ev�enements d�etect�es en direction des Nuages de Magellan.

3.2.5 MOA

moa (Macho Observation in Astrophysics) est une collaboration Nippo{N�eo-Z�elandaise. Elle

dispose d'un t�elescope Boller{Chivens de 61 cm au lac Tekapo en Nouvelle Z�elande avec une

ouverture F/7.3 . La cam�era est constitu�ee de 9 ccd TI215 1K � 1K non-aboutables couvrant une

surface de 0.53�� 0.53�. Cette exp�erience est d�edi�ee �a l'observation du lmc, ainsi qu'�a la recherche

de plan�etes en direction du Centre Galactique.

3.2.6 OGLE

ogle (Optical Gravitational Lensing Experiment) est une exp�erience am�ericano{polonaise ob-

servant initialement le Centre Galactique (ogle1), et maintenant le lmc, le smc, les bras spiraux,

et toujours le Centre Galactique (ogle2). Les premi�eres observations furent prises �a l'aide d'un

t�elescope de 1m �a Las Campanas au Chili (ogle1); en 1996, un nouveau t�elescope fut install�e,

�equip�e d'une cam�era avec des pixels de 0.4 seconde d'arc couvrant une surface totale de 0.21��
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0.42� (ogle2). La strat�egie d'ogle est l�eg�erement di��erente de celle des autres exp�eriences car 90

% des images sont prises dans la bande I et 10 % dans la bande R, a�n de tester l'achromaticit�e des

candidats. Depuis 1994, ogle dispose d'un syst�eme d'alerte en ligne [Udalski et al., 1994a]. Parmi

les �ev�enements d�etect�es, notons la pr�esence de la premi�ere lentille binaire [Udalski et al., 1994b].

De plus, l'analyse des r�esultats d'ogle1 a permis de red�ecouvrir la barre de notre galaxie d'apr�es

l'exc�es de candidats observ�es dans cette r�egion [Udalski et al., 1994c]. A côt�e des microlentilles,

ogle s'int�eresse aussi �a la production de catalogues d'�etoiles variables (C�eph�eides . . .) des Nuages

de Magellan [Udalski et al., 1999]. Une nouvelle phase, ogle3, est pr�evue en 2001 avec une cou-

verture du ciel multipli�ee par 4.
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Fig. 3.7 : �Ev�enement double ogle7 [Udalski et al., 1994b].

3.2.7 PLANET

planet (Probing Lensing Anomalies NETwork) est une collaboration de recherche d'�ev�ene-

ments de microlentilles non-standards : principalement les perturbations caus�ees par une plan�ete,

mais aussi l'e�et de parallaxe, l'e�et de taille �nie, les lentilles binaires, les sources doubles . . . Les

�ev�enements suivis proviennent des alertes fournies par eros, macho (jusqu'�a �n 1999) et ogle.

Un r�eseau de t�elescopes dispers�es �a di��erentes longitudes dans l'h�emisph�ere sud permet de suivre

les candidats �a raison d'un point toutes les deux heures dans les bandes V et I. Les t�elescopes

utilis�es sont :

{ le 1m du saao �a Sutherland en Afrique du Sud,

{ le t�elescope hollandais de 90 cm de l'eso �a La Silla au Chili (maintenant d�esa�ect�e),

{ un t�elescope de 60 cm �a Bickley en Australie,

{ un t�elescope de 1m �a Hobbart en Tasmanie.

3.3 Pourquoi EROS2

Je d�ecris ici la motivation du programme eros2 ainsi que la situation au moment o�u ce travail

de th�ese a d�ebut�e. Les exp�eriences de premi�ere g�en�eration (eros, ogle, macho) ont d�emontr�e, sans

�equivoque, l'existence du ph�enom�ene de microlentille gravitationnelle. Concernant le probl�eme de
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la mati�ere noire galactique, les groupes eros et macho ont apport�e deux r�esultats fondamentaux :

{ Les objets compacts de masses comprises entre [10�7 � 10�3]M� ne contribuent pas �a plus

de 10% de la masse d'un halo sph�erique standard [Alcock et al., 1998b].

{ La r�egion des masses sup�erieures 10�3 M� est plus controvers�ee. En e�et, 6 (8) candidats

ont �et�e d�etect�es par le groupe macho vers le lmc. Ces objets, s'ils appartiennent au halo,

ont une masse moyenne de 0:5 M� [Alcock et al., 1997a]. Le point important est que le

groupe macho a�rme, au travers de ce r�esultat, que tous les candidats d�etect�es sont des

microlentilles. La situation d'eros est conceptuellement di��erente. A partir de 2 candidats

du lmc, nous avons donn�e une limite sup�erieure sur la fraction de masse du halo compos�e

de machos [Ansari et al., 1996]. Cela signi�e que nous avons signi�cativement moins de

candidats que ce que l'on attendrait dans le cas o�u les machos seraient un constituant

substantiel du halo, et surtout que nous ne sommes pas certains que les �ev�enements observ�es

soient de r�eelles microlentilles. L'avantage de donner une limite dans notre cas est de rester

conservateur; de plus, si on trouve une autre explication pour un (ou plus) de ces �ev�enements,

la limite publi�ee devra juste alors être r�evis�ee �a la baisse.

Le premier r�esultat n'est pas contest�e car les exp�eriences eros et macho sont arriv�ees ind�epen-

damment aux mêmes conclusions2. En ce qui concerne les microlentilles du lmc, les r�esultats des

deux groupes ont des valeurs centrales di��erentes (17 % d'un halo standard pour eros, et 50

% pour macho), mais restent largement compatibles compte tenu des grandes barres d'erreurs

associ�ees au faible nombre de candidats. La masse de ces candidats (s'ils appartiennent au halo)

pose probl�eme car aucune con�rmation visuelle directe n'a valid�e le signal d�etect�e par le groupe

macho. Les exp�eriences de premi�ere g�en�eration �etaient optimis�ees pour la recherche d'objets de

masse [10�7 � 0:2] M�; elles n'avaient pas la sensibilit�e n�ecessaire pour les candidats longs. En

e�et, le nombre d'�ev�enements attendu varie comme 1=
p
M , de plus, l'e�cacit�e chute fortement

aux grandes masses (M > 1M�). Il faut aussi noter qu'une base de temps de plusieurs ann�ees est

n�ecessaire pour acqu�erir une bonne \ligne de base" (
ux le plus probable) des �etoiles surveill�ees

a�n de discriminer les rares cas de microlentilles longues des �etoiles intrins�equement variables. A�n

de pallier ces di�cult�es, et pour augmenter la statistique des �ev�enements microlentilles, il fallait

une couverture plus large des Nuages de Magellan a�n d'accrô�tre le nombre d'�etoiles suivies pour

compenser la diminution du taux d'�ev�enements avec la masse des d�e
ecteurs (�g. 3.8). A cette �n,

le groupe eros d�ecida en 1994 de lancer la phase eros2. En 1996, un t�elescope de 1m de diam�etre

(le marly), deux cam�eras �a grand champ ainsi qu'un syst�eme d'acquisition plus performant furent

install�es dans l'ancienne coupole d�edi�ee du gpo, �a La Silla (Chili). L'appareillage d'eros2, ainsi

que les di��erents programmes scienti�ques associ�es vont être bri�evement d�ecrits dans la suite.

3.4 L'appareillage d'EROS2

Cette section d�ecrit succinctement l'appareillage relatif �a l'exp�erience eros2. Le t�elescope uti-

lis�e (le marly) est localis�e �a l'observatoire europ�een austral (eso) de La Silla, au Chili. Ce site

a �et�e originellement choisi par l'eso pour sa tr�es bonne qualit�e de ciel (environ 220 nuits photo-

m�etriques par an). Il se situe �a une latitude de 29�150 S, propice �a l'observation des Nuages de

Magellan durant environ 10 mois de l'ann�ee. Pour des renseignements plus pr�ecis, on pourra se

reporter �a [Bauer, 1997] pour l'optique, la cryog�enie et les cam�eras ccd, �a [Mansoux, 1997] pour les

syst�emes de pointage et de guidage et �a [Palanque-Delabrouille, 1997] pour le syst�eme d'acquisition

et l'analyse en ligne de la qualit�e des donn�ees.

2La limite a même �et�e am�elior�ee par la combinaison des deux r�esultats.
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3.4. L'APPAREILLAGE D'EROS2

3.4.1 Le t�elescope et son optique

Le t�elescope utilis�e par eros2 est le marly (MARseille/LYon), de type Ritchey-Chr�etien,

construit conjointement par les observatoires de Lyon et de Marseille. Le miroir primaire mesure

1m de diam�etre, il re
�ete la lumi�ere vers le miroir secondaire qui distribue alors le faisceau vers les

deux cam�eras (dites rouge et bleue) apr�es s�eparation par un prisme dichro��que. L'optique initiale a

�et�e modi��ee a�n d'adapter deux cam�eras grand champ (1 deg2) au t�elescope. L'ouverture initiale

a �et�e chang�ee de F/8 �a F/5 �a l'aide d'un r�educteur de focale. Un prisme dichro��que a �et�e install�e

derri�ere l'obturateur a�n de s�eparer le faisceau incident vers les deux cam�eras, et d'obtenir ainsi des

images simultan�ees dans deux couleurs (pour le test d'achromaticit�e). La bande dite improprement

\rouge" s'�etend de 620 nm �a 920 nm; la bande \bleue" va de 420 nm �a 720 nm. L'obturateur est

plac�e en amont du prisme dichro��que. Les deux cam�eras sont situ�ees respectivemement au foyer

des voies rouge et bleue. Le sch�ema de principe de l'optique est illustr�e sur la �gure (�g. 3.9).

3.4.2 Les cam�eras CCD et la cryog�enie

Les cam�eras CCD

Les deux cam�eras sont des mosa��ques 2 � 4 ccd loral (mod�ele 2k3eb) de 2048 � 2048 pixels

(de 15 �m). Elles couvrent 0:7�(�)� 1:4�(�), soit 0.62 seconde d'arc par pixel. Le ccd 2 n'est pas

utilisable depuis le d�ebut de l'exp�erience; le ccd 1 rouge pr�esente un \o�set" variable au cours du

temps. Le signal de sortie S, en adu (Analogic Digital Unit), est reli�e au nombre d'�electrons N, �a

\l'o�set" �electronique O 3, et au gain g (en �electron/adu) par la relation :

S(adu) =
1

g
�N(e�) + O(adu): (3.2)

Le bruit associ�e au signal �2
S(adu) peut se mettre sous la forme :

�2
S(adu) =

1

g
< S(adu) > +�2

RO(adu); (3.3)

o�u < S(adu) > est la valeur moyenne du signal et �2
RO(adu) est le bruit de lecture.

ccd # RO Gain Saturation O�set
(en e�) (en e�=adu) (en adu) (en adu)

R 0 6.5 1.70 44000 4750
R 1 8.7 1.91 55000 4670
R 2 22.6 1.60 45000 9400
R 3 6.4 1.85 45000 5030
R 4 6.6 1.70 48000 3360
R 5 6.4 1.66 53000 6690
R 6 6.4 1.99 38000 5740
R 7 6.7 1.82 50000 5360

B 0 6.0 1.63 35000 5750
B 1 7.4 2.00 32000 4620
B 2 6.1 1.67 54000 4900
B 3 5.9 1.69 44000 5130
B 4 6.1 1.78 44000 4950
B 5 6.3 1.89 42000 4140
B 6 6.2 1.84 40000 5330
B 7 6.7 1.78 56000 5650

Tab. 3.3 : Caract�eristiques �electroniques des ccds. Les valeurs sont donn�ees pour les deux cam�eras (\R"
pour rouge et \B" pour bleu). Le bruit de lecture, le gain et l'o�set sont bri�evement d�ecrits dans le texte.

La quatri�eme colonne donne la valeur de saturation des pixels. Pour plus de d�etails sur les param�etres, on

pourra se r�ef�erer �a [Bauer, 1997, Palanque-Delabrouille, 1997].

3\L'o�set" �electronique est mesur�e �a partir d'une exposition des cam�eras dans l'obscurit�e totale.
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La cryog�enie

A�n de ne pas utiliser un syst�eme de refroidissement avec de l'azote liquide (approvisionnement

fr�equent en azote n�ecessaire), l'�equipe technique de l'exp�erience eros2 a r�ealis�e un nouveau syst�eme

de cryog�enie pour thermaliser les cam�eras ccd �a 180 K durant les observations, avec une pr�ecision

de l'ordre de 0.1 K. Le nouveau syst�eme (associ�e �a chaque cam�era) consiste en un bloc de 15 kg

d'aluminiumreli�e d'un côt�e �a une tête froide commerciale, et de l'autre �a la cam�era. Le tout est plac�e

sous vide. En mode normal de fonctionnement, les têtes froides refroidissent le bloc d'aluminium

durant la journ�ee, puis se d�ecollent durant les observations de fa�con �a �eliminer les vibrations. Ainsi,

les ccds sont refroidis par l'inertie du bloc d'aluminiumdurant la nuit (l'autonomie est d'environ 12

heures). En fait, di��erents probl�emes de �abilit�e ont a�ect�e le syst�eme qui fonctionne depuis 1999

avec les têtes froides coll�ees en permanence. De plus, il s'est av�er�e que la p�eriode de fonctionnement

donn�ee par le constructeur pouvait être diminu�ee dans les conditions atmosph�eriques de La Silla.

L'exp�erience a ainsi fonctionn�e plusieurs mois avec une seule cam�era au cours des trois derni�eres

ann�ees.

3.4.3 Le syst�eme d'acquisition

L'exp�erience eros2 se distingue de bon nombre de projets d'astrophysique. D'une part, les

observations d�edi�ees aux recherches de microlentilles ont lieu durant toute l'ann�ee; d'autre part,

le 
ux de donn�ees est d'environ 10 Go dans chaque couleur pour chaque nuit observable. En ce

qui concerne les programmes de recherche de microlentilles, plusieurs centaines de champs d'un

degr�e carr�e chacun doivent être suivis le plus fr�equemment possible a�n d'augmenter l'e�cacit�e

de d�etection des rares candidats. Dans ce but, les deux cam�eras ont des syst�emes d'acquisition

compl�etement ind�ependants, mais synchronis�es. L'architecture sch�ematis�ee est illustr�ee dans la

�gure (�g. 3.11). Chaque châ�ne d'acquisition est constitu�ee d'une station vme (syst�eme osf9) et

d'une station alpha (dec 600 266 MHz). En fonctionnement normal, les stations vme sont coupl�ees

en mode mâ�tre-esclave; elles sont en charge du contrôle �electronique des cam�eras, de l'obturateur,

du positionnement du miroir secondaire, et transmettent les informations concernant le guidage

et le pointage au t�elescope. Toutes ces tâches sont contrôl�ees par le programme cati (Calibration,

Acquisition, et Traitement d'Images) qui permet aussi l'observation en ligne des images rouges et

bleues. Le protocole d'observation se r�esume par le cycle suivant :

{ Pointage. Le t�elescope et la coupole sont automatiquement positionn�es sur le champ �a ob-

server. Le temps de pointage est d'environ 1min-1min30s.

{ Guidage. Le guidage est assur�e par un syst�eme (pc guidage) de suivi d'une �etoile guide

par champ (l'asservissement est assur�e toutes les 5 secondes environ). La r�ep�etabilit�e des

observations est assur�ee par un mod�ele de pointage. La coupole est d�eplac�ee si n�ecessaire

durant la prise d'un clich�e. Le guidage poss�ede une limite \programm�ee" qui interdit au

t�elescope de pointer en de�c�a de 25� de hauteur. Par pr�ecaution, des ampoules �a mercure

empêchent m�ecaniquement tout pointage sous 10�.

{ Enregistrement des images. Une fois l'�etoile guide localis�ee sur la cam�era de guidage, l'obtu-

rateur est ouvert. La lumi�ere s'accumule dans les cam�eras ccd. L'obturateur est referm�e.

{ Lecture des cam�eras. Les 16 images correspondant aux 2 cam�eras ccd sont lues simultan�e-

ment, en 50 secondes environ. Cette lecture tr�es rapide est assur�ee par des contrôleurs dsp

(Digital Signal Processor), elle permet de r�eduire consid�erablement le temps mort entre deux

clich�es. Le contenu des images est ensuite transmis, via �bres optiques, aux vme.

{ Archivage. L'ensemble des images4 est ensuite transmis aux stations dec a�n de subir une

premi�ere r�eduction des donn�ees brutes en donn�ees r�eduites (calibration de la r�eponse des

pixels, voir section (sec. 3.4.4)). Cette op�eration dure �a peu pr�es 3 minutes 20 secondes.

A la �n de la nuit les donn�ees, brutes et r�eduites, sont sauvegard�ees sur bandes dlt. Chaque

semaine, les bandes magn�etiques sont envoy�ees en France, au centre de calcul de Lyon (ccin2p3)

4Les images sont mises sous format fits (Flexible Image Transfert System).
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3.5. LES OBJECTIFS

pour subir une analyse hors-ligne.

3.4.4 La r�eduction des donn�ees

L'�etape de r�eduction a pour but de calibrer la r�eponse des ccds aux signaux lumineux. La

charge Sij d'un pixel d'une image brute s'�ecrit :

Sij = g � �ij �Nij + Oij; (3.4)

o�u g est le gain de la châ�ne �electronique, Nij est le signal provenant des �etoiles et du fond de ciel
5 , Oij est le bruit intrins�eque de lecture, et �ij est l'e�cacit�e associ�ee �a chaque pixel (combinaison

entre la transmission spatiale et le rendement quantique). L'op�eration de r�eduction consiste �a

extraire le param�etre Nij correspondant au signal recherch�e. Pour y acc�eder, on prend chaque jour

une s�erie de plages de lumi�ere uniforme 6, dont le signal ext�erieur Nu est ind�ependant du pixel.

L'application de l'�equation (eq. 3.4) donne :

Fij = g � �ij � Nu + Oij: (3.5)

De plus, chaque semaine, on mesure Oij en prenant des clich�es de quelques secondes avec l'ob-

turateur ferm�e. Ces s�eries de clich�es sont ensuite \nettoy�ees" par un �ltre m�edian a�n d'�eliminer

les fausses d�etections (tels que les cosmiques). Les trois mesures permettent donc d'isoler le signal

Nij ; on sauve ce r�esultat sous forme d'une image dite r�eduite, dont le contenu des pixels est donn�e

par :

Nij = Nu �
Sij �Oij
Fij � Oij

: (3.6)

Apr�es cette �etape, un programme d�etermine la qualit�e des images au moyen de la d�etermination

de grandeurs fondamentales telles que le fond de ciel, la dispersion du fond de ciel, le seeing, et

une estimation du nombre d'�etoiles [Palanque-Delabrouille, 1997].

3.5 Les objectifs

Le premier objectif de l'exp�erience eros2 est la recherche de microlentilles gravitationnelles en

direction des Nuages de Magellan (lmc et smc) dans le but de mesurer la contribution des machos

�a la masse du halo. Toutefois, les Nuages de Magellan ne sont pas observables �a toute heure de la

nuit toute l'ann�ee, et divers programmes ont �et�e ajout�es :

{ La recherche de microlentilles en direction du Centre Galactique [Afonso, 2000].

{ La recherche de microlentilles en direction des bras spiraux [Derue, 1998].

{ La recherche de naines rouges (blanches) par leur mouvement propre [Goldman, 2000].

{ La recherche d'�etoiles variables de type C�eph�eide dans les Nuages de Magellan [Bauer, 1997].

{ La recherche de Supernov� proches (z � 0:1) [Hardin, 1998, Hamilton, 1999,

Regnault, 2000].

3.6 Les di��erents programmes de recherche de microlen-

tilles

3.6.1 Vers le Centre Galactique (CG)

Le but de la recherche de microlentilles en direction du Centre Galactique est double. D'une

part, la grande quantit�e d'�etoiles sur la ligne de vis�ee du bulbe galactique est la cause d'une grande

5Le fond de ciel correspond �a la contribution de toutes les �etoiles non r�esolues, ainsi qu'�a la pollution lumineuse.
6\
at �eld", ou \champ plat".

64



Chapitre 3

profondeur optique (d'ailleurs mal comprise)

�cg � 2� 3� 10�6: (3.7)

En cons�equence, le grand nombre d'�ev�enements observ�es dans cette direction permet de mieux

comprendre le ph�enom�ene de microlentille et d'observer des rares cas de candidats exotiques :

e�ets de parallaxe, de taille �nie, ou de lentille (ou source) double . . . D'autre part, la statistique

accumul�ee permet de sonder la structure galactique, de fa�con ind�ependante des observations vi-

suelles. Les observations vers le bulbe suscitent aussi l'int�erêt de la communaut�e de recherche de

plan�etes extra-solaires; ces plan�etes pourraient être d�ecouvertes par l'observation de structures

�nes particuli�eres sur les courbes de lumi�ere. Pour ce faire, les �ev�enements sont d�etect�es en ligne et

sont mis �a disposition des r�eseaux d'observations intensives de microlentilles tels que gman, mps,

et planet. En ce qui concerne l'analyse, le groupe eros2 a choisi la strat�egie sugg�er�ee par Gould

[Gould, 1995a]. Seules les �etoiles au moins aussi brillantes que les G�eantes Rouges du \clump"

sont analys�ees, soit environ 5 millions d'�etoiles r�eparties sur 80 champs, repr�esent�es sur la �gure

(�g. 3.13). Le nombre de G�eantes Rouges est plus important dans le bulbe galactique que dans

le disque; on s'attend donc �a avoir beaucoup d'�etoiles sources �a une distance connue (environ 8.5

kpc). De plus, ces �etoiles sont brillantes, les temps de pose sont ainsi raccourcis, la r�esolution pho-

tom�etrique est meilleure que pour les autres �etoiles, et l'e�et de confusion se trouve r�eduit. Pour

�nir, les G�eantes rouges sont propices �a l'observation d'e�ets de taille �nie de la source, surtout

si la lentille se trouve �a une faible distance du bulbe. Les r�esultats de la premi�ere analyse d'eros

dans cette direction seront pr�esent�es dans la th�ese de C. Afonso [Afonso, 2000].

3.6.2 Vers les bras Spiraux (BS)

En direction des bras spiraux, 9.1 millions d'�etoiles, observ�ees durant 3 ann�ees, ont �et�e ana-

lys�ees [Derue, 1998, Derue et al., 1999, Derue et al., 2000]. Sept �etoiles ont pr�esent�e un compor-

tement caract�eristique de microlentille. La profondeur optique d�eduite de ces observations est

�� = 0:45+0:24�0:11 � 10�6. Cette valeur est globalement compatible avec ce que l'on attend dans le

cadre d'un mod�ele galactique standard, avec des �etoiles sources situ�ees en moyenne �a 7 kpc. Mais

en regardant dans le d�etail, un exc�es d'�ev�enements de courte dur�ee est d�etect�e vers la zone la plus

proche du centre galactique (
 Sct, voir �gure (�g. 3.13)). N�eanmoins, la signi�cation statistique

est faible (� 2�), et une 
uctuation ne peut être exclue d�e�nitivement. Cependant, si cet e�et �etait

con�rm�e, les r�esultats pourraient être interpr�et�es par l'e�et de la barre de notre Galaxie, si celle-ci

a une longueur de plus de 3 kpc.

3.6.3 Vers le Petit Nuage de Magellan (SMC)

La recherche de microlentilles vers le smc est d'un tr�es grand interêt strat�egique. Le smc

repr�esente la deuxi�eme (et la derni�ere) galaxie dont on peut r�esoudre les �etoiles avec les t�elescopes

de la classe des 1 m�etre. Cette ligne de vis�ee permet donc de sonder, ind�ependamment du lmc 7 , le

halo galactique. La recherche de microlentilles vers le smc fournit en plus un test suppl�ementaire

de l'hypoth�ese du halo galactique rempli de machos; en e�et, si les lentilles qui g�en�erent les

�ev�enements observ�es appartiennent au halo, alors la dur�ee moyenne des �ev�enements observ�es vers

le smc doit être comparable �a celle du lmc, c'est �a dire � 50 jours si l'on se base sur le signal

d�etect�e par le groupe macho d'apr�es l'analyse de 2 ans de donn�ees du lmc [Alcock et al., 1997b].

Si l'on se base sur les deux �ev�enements observ�es par le groupe eros1, et que l'on suppose qu'il

s'agit de \r�eelles" microlentilles, la dur�ee moyenne descend �a 25 jours. En�n, la profondeur optique

attendue vers le smc vaut environ 7 � 10�7 dans le cas d'un halo standard compos�e �a 100% de

machos (contre � 5 � 10�7 pour le lmc).

Dans cette section on pr�esente l'analyse de deux ans de donn�ees en direction du smc; on pr�esente

aussi le deuxi�eme �ev�enement du smc qui s'explique par un d�e
ecteur binaire, et nous concluons

par l'interpr�etation de ces microlentilles en terme de \self-lensing" : les microlentilles semblent

appartenir au smc lui même.

7Le smc se trouve dans le ciel �a environ 20 degr�es du lmc.

65



3.6. LES DIFF�ERENTS PROGRAMMES DE RECHERCHE DE MICROLENTILLES

L'�ev�enement SMC97-1

L'analyse de la premi�ere ann�ee de donn�ees en direction du smc a fait l'objet de la th�ese de N.

Palanque-Delabrouille [Palanque-Delabrouille, 1997, Palanque-Delabrouille et al., 1998]. L'analyse

des deux premi�eres ann�ees est d�etaill�ee dans [Afonso et al., 1999b]. On reprend ici les principaux

r�esultats de l'analyse 2 ans.

La totalit�e des �etoiles observ�ees, soit 5:3 millions, a �et�e analys�ee sur une p�eriode allant de juillet

1996 �a mars 1998. Ces �etoiles sont r�eparties sur 10 champs du smc (�g. 3.15), mais la surface

totale analys�ee n'est que de 8:6 degr�es carr�es car le ccd 2 n'est pas utilisable. L'analyse e�ec-

tu�ee est ind�ependante de celle qui a �et�e d�evelopp�ee dans le cadre de cette th�ese (le but �etant

de v�eri�er les r�esultats avec les 2 châ�nes d'analyse); les crit�eres de s�election sont d�ecrits dans

[Afonso et al., 1999b]. Un seul candidat (smc97-1) a �et�e d�ecouvert, conjointement par le groupe

macho [Alcock et al., 1997b] et le groupe eros; la courbe de lumi�ere de smc97-1 est donn�ee sur

la �gure (�g. 3.14) , sa position dans les champs eros2, ainsi que sa position dans le diagramme

couleur-magnitude sont donn�ees sur la �gure (�g. 3.15). L'�etoile source est une �etoile brillante du

haut de la s�equence principale; l'�ev�enement est l�eg�erement \blend�e", et l'�etoile ampli��ee ne repr�e-

sente que 75% du 
ux total de l'�etoile reconstruite par le programme de photom�etrie PEIDA; cette

valeur a �et�e pr�ecis�ement mesur�ee par le groupe ogle [Udalski et al., 1997]. L'ajustement d'une

courbe de microlentille simple, tenant en compte le ph�enom�ene de blending, est assez mauvais :

�2 = 268=161, avec seulement la premi�ere ann�ee de donn�ee [Palanque-Delabrouille et al., 1998].

Une �etude d�etaill�ee des r�esidus de cet ajustement en fonction du temps a montr�e que l'�etoile source

est en fait une �etoile variable p�eriodique (P=5.1 jours). En incluant cette modulation intrins�eque

dans l'ajustement, on obtient, avec 2 ans de donn�ees, �2 = 261=279, ce qui est tout �a fait ac-

ceptable pour l'interpr�etation en terme de microlentille. Les caract�eristiques de ce candidat sont

donn�ees dans la table (tab. 3.4). Ce candidat a une �echelle de temps tr�es longue (129 jours), aussi

l'on devrait pouvoir d�etecter une distorsion de la courbe de lumi�ere due �a la r�evolution de la Terre

autour du Soleil (e�et de parallaxe, voir section (sec. 2.3.4)) si le d�e
ecteur n'est pas trop massif

(de l'ordre ou moins de 1 M�) et qu'il est situ�e dans le halo. Cependant, aucune asym�etrie n'a

�et�e d�etect�ee sur la courbe de lumi�ere; une �etude d�etaill�ee [Palanque-Delabrouille et al., 1998] a

donc permis de contraindre �a un niveau de con�ance de 95% la valeur de la projection de l'orbite

terrestre dans le plan de la lentille en unit�e de rayon d'Einstein :

�u =
a�(1 � x)

RE
< 0:054 (95% NC) : (3.8)

La signi�cation des param�etres est donn�ee �a la section (sec. 2.3.4). Puisque aucune asym�etrie n'est

observ�ee, la lentille est soit un objet lourd du halo, avec une masse sup�erieure �a 0.6 M� �a 95% de

niveau de con�ance et une masse la plus probable d'environ 3 M� [Afonso et al., 1998], soit une

�etoile faible du smc en avant-plan qui provoque un ph�enom�ene de microlentille sur une �etoile situ�ee

en arri�ere-plan (ph�enom�ene nomm�e \self-lensing" dans notre jargon). Il est aussi possible qu'aucune

asym�etrie ne soit d�etect�ee �a cause d'une con�guration particuli�ere des vitesses transverses projet�ees

du d�e
ecteur et de la Terre au moment du maximum d'ampli�cation; en e�et, si �a t0 les vitesses

transverses sont parall�eles ou anti-parall�eles alors la courbe de lumi�ere reste sym�etrique; n�eanmoins,

une telle con�guration est rendue improbable car elle ne correspond qu'�a 6% de l'espace des phases

dans le cas �etudi�e. En conclusion, il semble probable que le candidat smc97-1 corresponde �a un

�ev�enement microlentille de \self-lensing"; cette hypoth�ese est plus naturelle que celle d'un objet

lourd du halo car ces derniers devraient être d�etect�es visuellement, directement ou par mouvement

propre (du moins les plus proches), ce qui n'est pas le cas [Gra�, 1999, Ibata et al., 2000]. On

pourrait aussi invoquer la pr�esence de trous noirs primordiaux dans le halo (voir chapitre (chap.

1)), mais de tels objets restent hypoth�etiques. L'interpr�etation de cet �ev�enement en terme de \self-

lensing" est compatible avec les mod�eles d�ecrivant le smc [Palanque-Delabrouille et al., 1998]; cette

galaxie est connue comme ayant une tr�es grande extension sur la ligne de vis�ee (voir chapitre (chap.

4)), et il est ainsi assez probable que des �etoiles d'avant plan cr�eent des ph�enom�enes de microlentilles

sur des �etoiles d'arri�ere plan :

�smc=smc � 1� 2� 10�7 ; (3.9)
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�smc=smc �etant la profondeur optique de \self-lensing" du smc. La profondeur optique mesur�ee

d'apr�es l'�ev�enement smc97-1 vaut : � � 3� 10�7.

En r�esum�e 5.3 millions d'�etoiles ont �et�e analys�ees et un seul candidat a �et�e d�ecouvert. C'est

u0 t0(j) �t Periode(j) Amod R Amod B

0:424 2568:8 129 5:126 0:031 0:022

�0:004 �0:8 �2 �0:002 �0:003 �0:003

Tab. 3.4 : R�esultat de l'ajustement microlentille de l'�ev�enement smc97-1, en prenant en compte le blen-

ding et modulation de l'�etoile source. Le coe�cient de blending a �et�e impos�e �a 75% en vertu de la mesure

du groupe ogle. t0 est l'instant du maximum, les jours �etant compt�es depuis le 1 janvier 1990. �t est le

temps de travers�ee d'un rayon d'Einstein en jours. Le �2 est 261 pour 279 degr�es de libert�es.

en de�c�a de ce que l'on attend dans le cas d'un halo standard rempli de machos (on attendrait 4

�ev�enements �a 1 M�). Ce candidat ne peut être consid�er�e comme microlentille du halo galactique

qu'en vue de rester conservateur, et de donner une limite prudente sur la fraction de masse d'un

halo standard. Cette limite est pr�esent�ee au chapitre (chap. 13). On peut juste rappeler ici que

cette analyse permet d'exclure un halo standard compos�e �a 50% de machos de 0.5 M�.

L'�ev�enement binaire SMC98-1

En juin 1998 s'est produit un �ev�enement rare de microlentille gravitationnelle cr�e�e par un

d�e
ecteur binaire. L'�etude th�eorique des microlentilles doubles est faite au chapitre (chap. 2), et

des informations compl�ementaires sur ce type d'�ev�enement sont aussi donn�ees au chapitre (chap.

9).

� Contexte observationnel

L'e�et de microlentille (consid�er�e comme \simple" �a ce moment l�a) a �et�e annonc�e par les syst�emes

d'alerte des groupes macho et gman le 25/05/1998. L'�etoile source est une �etoile de magnitude

22 suivie depuis 1994 par le groupe macho. Deux semaines apr�es sa d�ecouverte (08/06/1998),

les analyses ont montr�e qu'il ne s'agissait pas d'un �ev�enement ordinaire, mais probablement d'un

d�e
ecteur binaire dont on venait de rater le premier passage de la source au travers d'une courbe

caustique. Une alerte de deuxi�eme niveau a donc �et�e d�eclench�ee, la deuxi�eme travers�ee de caustique

fut annonc�ee par ces deux groupes pour une date comprise entre le 21 et le 27 juin. Une collaboration

internationale informelle est alors mise en place par les groupes disposant d'un t�elescope dans

l'h�emisph�ere sud : gman, macho, mps, ogle, planet et eros. A ce moment, le groupe eros �etait

en p�eriode d'arrêt technique pr�evu de longue date; cette maintenance s'est achev�ee le 15/06/1998,

juste avant la deuxi�eme travers�ee de caustique. Cette derni�ere eut lieu dans la nuit du 17 au 18 juin;

elle avait pu être pr�evue �a cette date quelques jours plus tôt par le groupe planet. Par chance,

le groupe eros a pu observer (seul) en d�etail la �n de cette deuxi�eme travers�ee, nous permettant

ainsi de localiser le d�e
ecteur dans le smc [Afonso et al., 1998]. Cet �ev�enement a ensuite men�e

�a di��erentes publications venant con�rmer et am�eliorer le r�esultat d'eros [Albrow et al., 1998,

Alcock et al., 1998a, Rhie et al., 1998, Udalski et al., 1998]. Une analyse combin�ee regroupant les

donn�ees des di��erents groupes a conclu l'analyse compl�ete de cet �ev�enement [Afonso et al., 2000];

la courbe de lumi�ere compl�ete est donn�ee sur la �gure (�g. 3.16).

� Analyse des donn�ees d'eros

Les observations d'eros utilis�ees pour cette analyse couvrent 5.3 heures, dans la nuit du 17 au

18 juin 1998. L'�etoile source est trop faible pour appartenir au catalogue d'�etoiles eros utilis�e

pour nos analyses de recherche syst�ematique de microlentilles; aussi, les donn�ees ont �et�e r�eduites �a

l'aide du programme de photom�etrie di��erentielle de Alard & Lupton [Alard, 1998a, Alard, 1998b].
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3.6. LES DIFF�ERENTS PROGRAMMES DE RECHERCHE DE MICROLENTILLES

Cette technique est bri�evement d�ecrite au chapitre (chap. 9), l'important etant de savoir que l'on

mesure la di��erence des 
ux par rapport �a une r�ef�erence plutôt que les 
ux eux-mêmes. Les donn�ees

d'eros sont repr�esent�ees sur la �gure (�g. 3.16). On retrouve exactement ce que pr�edit la th�eorie

des microlentilles doubles : une d�ecroissance lin�eaire suivie d'un plateau; on interpr�ete la cassure

comme le moment o�u le disque stellaire quitte la courbe caustique (mesur�e avec une pr�ecision de

2 minutes).

L'�etude de cette d�ecroissance nous permet de localiser la lentille. On introduit 3 param�etres �a cet

e�et :

{ �? le diam�etre angulaire de l'�etoile source. Il peut être estim�e �a l'aide de la couleur de l'�etoile

et de sa magnitude; cette derni�ere a pu être obtenue d'apr�es les informations communiqu�ees

par le groupe macho : Vmacho = 21:8; en supposant une extinction AV = 0:22 et une distance

du smc de 65 kpc on trouve une magnitude absolueMV = 2:5 correspondant �a une �etoile de

type A8 ou F0. Le rayon de l'�etoile vaut alorsR? � 1:5R�, et on d�eduit donc �? � 0:106�10�6
seconde d'arc.

{ � l'angle entre la trajectoire de la source et la courbe caustique. Cet angle ne peut être

mesur�e que par un ajustement global de la courbe de lumi�ere, ce qui est impossible avec les

donn�ees eros seules. Il est donc ici ind�etermin�e.

{ 2� �tcross le temps que met l'�etoile pour franchir la caustique. C'est l'information que l'on

tire de l'�etude de la courbe de lumi�ere d'eros. On utilise la courbe de lumi�ere dans la voie

bleue qui est mieux mesur�ee (dispersion plus faible). En fait, on obtient une borne inf�erieure

�a 95% de niveau de con�ance : �tcross > 3 heures [Afonso et al., 1998].

La variable discriminante est ici le mouvement propre �, i.e. le mouvement angulaire du d�e
ecteur

dans le plan du ciel, que l'on peut exprimer de 2 fa�cons di��erentes :

� =
v?

Dlentille
=

�?

�tcross � sin�
; (3.10)

o�u v? est la vitesse transverse de la lentille et Dlentille sa distance. Deux cas sont essentiellement

�a distinguer :

{ La lentille est dans le halo : v? � 220 km=s et Dlentille � 15 kpc, donc � � 15 km/s/kpc.

{ La lentille est dans le smc : v? � 30 km=s et Dlentille � 65 kpc, donc � � 0:5 km/s/kpc.

Le mouvement propre est en fait une variable doublement discriminante; en e�et dans le cas d'une

lentille dans le halo, non seulement la vitesse est plus �elev�ee, mais en plus la distance est plus petite,

et vice-versa dans le cas d'une lentille dans le smc. En prenant en compte la limite inf�erieure sur

le temps de travers�ee de caustique, on obtient une limite sup�erieure sur le mouvement propre �a

l'aide de l'�equation (eq. 3.10) :

� sin� =
�?

�tcross
< 1:5 km=s=kpc : (3.11)

Cette \lente" travers�ee semble donc indiquer que le d�e
ecteur se trouve dans le smc. De plus, on

peut v�eri�er qu'il est peu probable d'obtenir cette faible valeur mesur�ee de � sin� dans le cas de

lentilles dans le halo �a l'aide d'une simulation repr�esent�ee sur la �gure (�g. 3.17). Dans 92:7% des

cas, une lentille du halo a une valeur de � sin� sup�erieure �a celle que l'on a mesur�ee. La lentille

est donc, �a plus de 92% de niveau de con�ance, localis�ee dans le smc. Ce r�esultat a �et�e am�elior�e

avec l'analyse combin�ee [Afonso et al., 2000]. Le syst�eme reste d�eg�en�er�e car deux con�gurations

�nales des lentilles m�enent �a des ajustements �equiprobables. N�eanmoins, la conclusion physique

importante pour le probl�eme de la mati�ere noire galactique reste inchang�ee et même renforc�ee car,

dans les deux cas, la lentille est localis�ee dans le smc �a plus de 99% de niveau de con�ance.
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Br�eve interpr�etation des �ev�enements SMC

On vient de voir que seulement deux �ev�enements ont �et�e observ�es en direction du smc. Dans les

deux cas, le d�e
ecteur semble localis�e dans le smc lui même, avec cependant une l�eg�ere incertitude

sur cette a�rmation dans le cas de smc97-1. Ces r�esultats ne semblent donc pas con�rmer le signal

positif publi�e par le groupe macho d'apr�es 2 ans d'observations du lmc [Alcock et al., 1997a]. On

peut noter que le groupe macho n'a jamais publi�e une analyse compl�ete de recherche de micro-

lentille dans cette direction, alors qu'ils suivent environ 3 millions d'�etoiles depuis 1993.

De plus, la dur�ee moyenne des �ev�enements du smc vaut environ 110 jours; elle est donc sup�erieure

�a ce que l'on attend dans le cas de lentilles du halo (d'apr�es le r�esultat de macho lmc 2 ans).

N�eanmoins, cette moyenne n'est fond�ee que sur 2 �ev�enements, et 1 seul �ev�enement court suppl�e-

mentaire d�etect�e en direction du smc su�rait �a rendre les dur�ees observ�ees vers les 2 Nuages de

Magellan compatibles. Cette tendance doit donc être v�eri��ee par plus d'observations. Il est aussi

important de v�eri�er ou d'in�rmer le r�esultat de macho vers le lmc par l'analyse des donn�ees

eros2 dans cette derni�ere direction.

3.6.4 Vers le Grand Nuage de Magellan (LMC)

Le premi�ere analyse des donn�ees eros2 en direction du lmc fait l'objet de cette th�ese, elle

sera donc amplement d�ecrite par la suite. On peut simplement mentionner notre objectif : analyser

plus de 20 millions d'�etoiles durant trois ann�ees avec un programme de s�election ind�ependant de

celui utilis�e pour la recherche de microlentilles vers le smc dans le but de mesurer l'abondance de

machos de masses allant jusqu'�a quelques masses solaires. Cette analyse est �a comparer avec celle

e�ectu�ee en direction du smc : 5 millions d'�etoiles suivies sur 2 ans; on peut aussi se comparer au

r�esultat publi�e par le groupe macho : 8 millions d'�etoiles suivies sur 2 ans 8 .

3.7 Le syst�eme d'alerte en ligne

Depuis 1998, l'exp�erience eros2 dispose d'un syst�eme d'alerte de ph�enom�enes de microlentille

�a La Silla. Ce syst�eme a pour but de d�etecter les �ev�enements en cours a�n de rechercher des

structures �nes sur les courbes de lumi�eres. Il y a deux motivations principales : (a) rechercher des

e�ets de parallaxe sur les courbes de lumi�ere des �ev�enements en direction des Nuages de Magellan

(a�n de tenter de localiser les lentilles); (b) rechercher des lentilles exotiques en direction du

Centre Galactique, avec pour but ultime la d�etection de plan�etes extra-solaires par la technique des

microlentilles. Le syst�eme d'alerte s'applique �a un sous-�echantillon des champs eros2, en direction

des deux Nuages de Magellan et du Centre Galactique uniquement. Les images prises la nuit sont

r�eduites et analys�ees durant la journ�ee suivante. Le temps de traitement (r�eduction photom�etrique

et analyse) est d'environ 30 minutes pour 500000 �etoiles dans une seule couleur; ainsi, 20 millions

d'�etoiles sont potentiellement analysables durant une journ�ee. Il existe di��erentes conditions de

d�etection, la plus simple d'entre elles consiste �a demander plus de M mesures cons�ecutives d�eviant

de plus de N �ecarts standards du 
ux le plus probable (calcul�e pr�ealablement) 9. Les conditions de

s�election d�ependent des objets observ�es : lmc, smc ou cg. La d�ecision �nale de rendre publique

l'�ev�enement �a la communaut�e mondiale d'�etude des microlentilles est faite apr�es avoir v�eri��e la

qualit�e de l'ajustement de l'e�et de microlentille suppos�e en cours. En direction du smc, 7.8 degr�es

carr�es (4.5 millions d'�etoiles) sont en ligne depuis août 1999. 2 nov� ont �et�e d�ecouvertes, donnant

lieu �a deux t�el�egrammes iau : iauc 7239, 7286. En direction du lmc, 12 degr�es carr�es (8 millions

d'�etoiles) sont en ligne depuis �n 1999. Aucun candidat n'a encore �et�e d�ecouvert. En�n, en direction

du cg, 20 degr�es carr�es (4.5 millions d'�etoiles) sont en ligne depuis août 1999; 8 candidats ont �et�e

d�ecouverts. Le syst�eme d'alerte doit fonctionner jusqu'�a la �n de la prise de donn�ees de l'exp�erience

eros2, en 2002.

8Notons que le groupe macho a rendu publique, d�ebut 2000, l'analyse 11 millions d'�etoiles suivies durant 5.7
ann�ees; on discutera de ce nouveau r�esultat au dernier chapitre.

94 points �a 4 �ecarts types par exemple, pour le Centre Galactique.
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3.8. LA RECHERCHE SEMI-AUTOMATIQUE DE SUPERNOV� �A D�ECALAGE

SPECTRAL INTERM�EDIAIRE

3.8 La recherche semi-automatique de supernov� �a d�eca-

lage spectral interm�ediaire

En 1996, eros2 s'est lanc�e dans un programme de recherche semi-automatique de supernov�

relativement proches. A peu pr�es 1 �etoile explose tous les 30-50 ans dans chaque galaxie. Il est

donc n�ecessaire d'observer une centaine de champs de 1 deg2 durant plusieurs mois de l'ann�ee pour

avoir un nombre de candidats su�sant pour extraire des informations sur le taux d'explosion, ou

pour analyser les variations de luminosit�e intrins�eque des supernov� de type Ia. Les observations

ont majoritairement lieu entre le dernier quartier et le premier quartier lunaire a�n de minimiser

la contribution du fond de ciel. Les supernov� sont d�etect�ees �a l'aide d'une châ�ne d'analyse

sp�ecialis�ee [Hardin, 1998], qui soustrait les galaxies d�etect�ees sur l'image courante des galaxies

observ�ees auparavant sur une image de r�ef�erence, prise un mois plus tôt. Les candidats sont alors

identi��es sur l'image di��erence de ces 2 clich�es. Durant les campagnes de recherche, des demandes

de temps de suivi des candidats sur d'autres t�elescopes permettent une �etude photom�etrique et

la r�ealisation de spectres qui donnent sans ambigu��t�e le type spectral de l'objet en question. La

limite de d�etection se situe autour de la magnitude 22 dans la bande Veros pour des expositions de

10 minutes. Des supernov� sont ainsi d�etect�ees jusqu'a un \redshift" z = 0.2. A la �n 1999, une

soixantaine de supernov� avaient �et�e d�etect�ees.

3.9 L'�etude des �etoiles C�eph�eides des nuages de Magellan

La recherche de C�eph�eides �etait d�ej�a au programme de l'exp�erience eros1 [Beaulieu, 1995], qui

a rapport�e un �eventuel e�et de m�etallicit�e entre le lmc et le smc dans la relation p�eriode-luminosit�e

[Sasselov and eros Coll., 1997]. Entre 1996 et 1997, un programme de recherche fut entrepris, a�n

d'�etudier cet e�et plus pr�ecis�ement, sur deux champs centraux du lmc et du smc. Entre 110 et 160

images ont �et�e prises pour chacun des champs. Au total, 300 C�eph�eides ont �et�e identi��ees dans le

lmc, et 600 dans le smc [Bauer, 1997], contre respectivement 40 et 400 dans les donn�ees d'eros1

[Beaulieu, 1995]. Un r�esultat inattendu de cette �etude est l'observation d'une rupture de pente

dans la relation p�eriode-luminosit�e des C�eph�eides classiques du smc de p�eriode inf�erieure �a 2.5

jours [Bauer et al., 1998]. Une seconde �etude des donn�ees d'eros1 a montr�e que l'e�et �etait d�ej�a

pr�esent, avec cependant une moindre signi�cation statistique. N�eanmoins, cette brisure de pente

n'a�ecte en rien les mesures de distances extra-galactiques qui utilisent les C�eph�eides de p�eriode

sup�erieure �a la p�eriode de transition entre les deux lin�earit�es. Ce r�esultat a �et�e r�ecemment con�rm�e

par le groupe ogle [Udalski et al., 1999].
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Fig. 3.8 : Diagramme d'exclusion sur la fraction de masse du halo par eros1 (ccd+Plaques) �a 95 % de

niveau de con�ance dans l'hypoth�ese d'une fonction de masse de Dirac pour les d�e
ecteurs. Cette �gure

permet d'illustrer la n�ecessit�e d'exp�eriences de recherche de microlentilles de deuxi�eme g�en�eration. Les

axes, des abscisses et des ordonn�ees, repr�esentent respectivement la masse (en �echelle logarithmique) et la
fraction de masse du halo. Les r�esultats combin�es d'eros1 (ccd+Plaques) [Renault, 1996] et de macho

(sur les �ev�enements courts) se traduisent par les courbes d'exlusion en traits �epais, plein et tiret. Les

r�esultats de l'analyse lmc macho (2 ans) [Alcock et al., 1997a] sont pr�esent�es par le contour de maximum

de vraisemblance �a 95 % (zone gris�ee); ils indiquent la pr�esence d'un signal cr�e�e par des d�e
ecteurs de

� 0:5 M�. Il n'y a aucune contrainte signi�cative d'eros sur la fraction de masse du halo au-del�a de � 0.5

M�. De plus aucune des deux exp�eriences n'est sensible �a des d�e
ecteurs de plus de � 2 M�. Ces deux
derni�eres limites sont dues �a la chute d'e�cacit�e des exp�eriences de premi�ere g�en�eration aux �ev�enements

longs (quelques mois) Aux tr�es basses masses, les limites (donn�ees par l'exp�erience ccd) sont d�egrad�ees

par la prise en compte de l'e�et de confusion (blending) et de l'e�et de taille �nie.
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3.9. L' �ETUDE DES �ETOILES C�EPH�EIDES DES NUAGES DE MAGELLAN
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Fig. 3.9 : Sch�ema de l'optique du t�elescope
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Fig. 3.10 : Vue sch�ematique du syst�eme de cryog�enie des cam�eras. Les têtes froides refroidissent le bloc

d'aluminium pendant la journ�ee. Ce bloc thermalise les cam�eras ccd �a 180 K durant les observations.
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Fig. 3.11 : Sch�ema du syst�eme d'acquisition.
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3.9. L' �ETUDE DES �ETOILES C�EPH�EIDES DES NUAGES DE MAGELLAN

 Champs etudies par EROS II - Coordonnees galactiques

SMC

LMC CG

SN/NR

-180 +180

S

N

NGP

SGP

Fig. 3.12 : Les cibles observ�ees par la collaboration eros2 (coordonn�ees galactiques). La zone gris�ee

mat�erialise la Voie Lact�ee. Mise �a part la zone masqu�ee sn/nr, toutes les cibles sont d�edi�ees �a la recherche
de microlentilles gravitationelles (bs, cg, lmc, smc). Cependant, le halo galactique peut être uniquement

sond�e au travers des observations des Nuages de Magellan.
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Fig. 3.13 : Cartes des champs eros2 en direction du Centre Galactique et des bras spiraux.
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Fig. 3.14 : �Ev�enement smc97-1 : courbe de lumi�ere du candidat, en rouge (haut) et en bleu (bas), de

07/96 �a 03/98. L'ajustement superpos�e aux points n'inclut pas la modulation p�eriodique de l'�etoile source.
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(a) 11 champs de 1 degr�e carr�e ont �et�e d�e�nis; 10
(1-10) ont �et�e analys�es (soit 8.6 degr�es carr�e). Le
candidat smc97-1, marqu�e par une �etoile, se trouve

dans le champ sm005.

EROS  -  CANDIDATE SMC 1

(b) Position de l'�etoile reconstruite par le programme
de photom�etrie d'eros2; on a aussi repr�esent�e les
positions des 2 �etoiles \r�eelles" qui constitue notre

�etoile reconstruite (blending). Elles se situent toutes
dans le haut de la s�equence principale.

Fig. 3.15 : �Ev�enement smc97-1 : carte des champs eros2 et position du candidat dans le diagramme
couleur-magnitude.
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EROS - DIFFERENTIAL PHOTOMETRY
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ux (adu) durant la deuxi�eme tra-
vers�ee de caustique, mesur�ees par le groupe eros.
Les donn�ees rouges sont en haut et les bleues sont
en bas. Les deux courbes ont un comportement si-

milaire. Le rapport des pentes des deux courbes
donne une estimationde la couleur de l'�etoile source :
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(b) Courbe de lumi�ere compl�ete de l'�ev�enement
smc98-1 d'apr�es les observations de 6 collaborations.
Les points sont regroup�es par cases de 10 jours avant
le jour hjd 950, et par cases de 0.1 jours juste apr�es

la deuxi�eme caustique.

Fig. 3.16 : �Ev�enement binaire smc98-1 : courbe de lumi�ere avec les donn�ees eros seules, et avec les
donn�ees des 6 collaborations. Dans le dernier cas on a repr�esent�e un des deux meilleurs ajustements

d�eduits de l'analyse combin�ee. Ces deux solutions m�enent �a la même conclusion physique, c'est �a dire la

localisation de la lentille dans le smc �a plus de 99% de niveau de con�ance.
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Fig. 3.17 : �Ev�enement binaire smc98-1 : simulation de la valeur de la variable �sin� attendue dans le
cas de lentilles dans le halo. La probabilit�e relative est donn�ee en ordonn�ee, normalis�ee �a 1 pour la valeur

la plus probable. La ligne verticale mat�erialise la limite d�eduite de l'analyse des donn�ees eros. L'aire sous

la courbe correspondant �a �sin� < 1:5 km/s/kpc vaut 7.3% de la totalit�e. La d�e
ecteur est donc localis�e
dans le smc �a plus de 92% de niveau de con�ance.
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Fig. 3.18 : Diagrammes de p�eriode luminosit�e pour les C�eph�eides du lmc et du smc dans la bande
Reros. La rupture de pente est plus facilement visible sur la relation p�eriode-luminosit�e des C�eph�eides

fondamentales dans la bande Reros.
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Chapitre 4

Prise de donn�ees vers les Nuages

de Magellan

Dans ce chapitre je m'attache �a la description du Grand Nuage de Magellan (lmc) et du Petit

Nuage de Magellan (smc) (sec. 4.1). Je pr�esente ensuite les champs eros2 associ�es 1 et les temps

de pose utilis�es (sec. 4.2). Je d�ecris ensuite les strat�egies observationnelles des saisons 1996-97,

1997-98, et 1998-99 et leurs r�esultats (sec. 4.3). Une attention particuli�ere est apport�ee au lmc qui

constitue le sujet de cette th�ese. Pour �nir, je pr�esente une m�ethode d'optimisation de la prise de

donn�ees qui a �et�e utilis�ee en �n de deuxi�eme saison (1997-1998) pour r�eduire la dur�ee de la p�eriode

o�u le lmc n'est pas observable (sec. 4.4).

4.1 LMC et SMC

Le Grand Nuage de Magellan (lmc) et le Petit Nuage de Magellan (smc) sont deux galaxies de

taille moyenne visibles essentiellement dans l'h�emisph�ere austral. Ils furent d�ecrits pour la premi�ere

fois par les membres de l'exp�edition de Ferdinand Magellan en 1521. Le lmc est situ�e �a une distance

d'environ 55 kpc (incertaine �a 10%); son diam�etre est �a peu pr�es deux fois plus petit que celui

de la Voie Lact�ee; son �eclat est 7 fois plus faible et sa masse dix fois plus petite. Les mesures de

l'�emission de la raie �a 21cm de l'hydrog�ene neutre ont permis de cartographier le champ de vitesse

du disque du lmc, montrant ainsi que sa structure se rapproche plutôt de celle d'une galaxie

spirale inclin�ee d'environ 20 degr�es par rapport �a la ligne de vis�ee. On note aussi que le champ

de vitesse est tr�es chaotique sur le bord du disque le plus proche du smc, preuve probable d'une

interaction gravitationnelle, actuelle ou ant�erieure, entre les deux galaxies (e�ets de mar�ee). Le smc

est une galaxie irr�eguli�ere situ�ee �a environ 65 kpc; toujours en comparaison avec la Voie Lact�ee,

son diam�etre est trois fois moins grand et sa luminosit�e et sa masse sont respectivement 25 et 40

fois plus petits. Dans les ann�ees 1980, les mesures des dispersions de vitesse ont permis de mettre

en �evidence deux structures distinctes constituant le smc. Une premi�ere composante s'approche du

Soleil �a 25 km/s tandis que la seconde s'en �eloigne �a une vitesse de 15 km/s 2. D'autres �etudes

ont montr�e que le smc est une galaxie irr�eguli�ere tr�es �etendue le long de la ligne de vis�ee (10� 30

kpc) (voir par exemple les r�ef�erences donn�ees dans [Palanque-Delabrouille et al., 1998]). Les deux

nuages de Magellan sont reli�es entre eux par une ceinture de gaz nomm�ee Courant Magellanique

(Magellanic Stream). Aucune �etoile associ�ee �a cette structure n'a �et�e observ�ee. Cette ceinture aurait

pu être form�ee par des interactions de mar�ee lors du dernier rapprochement entre le lmc et le smc

il y a �a peu pr�es 200 millions d'ann�ees. Des hypoth�etiques objets sombres associ�es au Magellanic

Stream ont �et�e propos�es pour expliquer les r�esultats issus de deux ans d'analyse de donn�ees du

groupe macho en direction du lmc [Alcock et al., 1997a].

1On appelle champ une zone du ciel de 1 degr�e carr�e.
2Apr�es soustraction du mouvement du Soleil dans la Galaxie.
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4.2. LES CHAMPS LMC ET SMC. STRAT�EGIE OBSERVATIONNELLE

ascension droite (�) d�eclinaison (�)

lmc 5h2305400 �69�4402200
smc 0h5204500 �72�490440

Tab. 4.1 : Coordonn�ees �equatoriales des centres optiques du lmc et du smc (J2000).
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Fig. 4.1 : Diagramme d'observabilit�e du lmc. Le grand cercle repr�esente la trajectoire c�eleste du lmc.

Ce dernier est toujours au-dessus de l'horizon de l'observatoire de La Silla (Chili). N�eanmoins, il y a deux
limitations aux observations : la limite de hauteur et la limite d'angle horaire (voir texte). Le lmc s'�etend

sur 1h40min selon l'axe des ascensions droites, il est donc partiellement visible le soir en d�ebut de saison

du lmc et le matin en �n de saison. Nous avons am�elior�e la prise de donn�ees durant ces p�eriodes extrêmes
�a l'aide de la m�ethode d�ecrite dans le texte.

4.2 Les champs LMC et SMC. Strat�egie observationnelle

Les exp�eriences de premi�ere g�en�eration eros1 et macho ont consid�erablement contraint la

fraction de masse du halo compos�ee d'objets de masse inf�erieure �a 10�3 M�. Cependant, la situa-

tion est moins claire pour des d�e
ecteurs plus massifs puisque macho annonce la d�ecouverte d'un

signal (M � 0:5 M�) alors qu'eros donne une limite sup�erieure. Deux strat�egies sont utilis�ees

pour lever cette ambigu��t�e : tester une autre ligne de vis�ee (le smc), et suivre le maximumd'�etoiles

du lmc pendant quelques ann�ees 3 avec un �echantillonnage typique de l'ordre du jour de fa�con �a

sonder les masses au-del�a de 10�3 M�.

En direction du lmc, 88 champs de 1 degr�e carr�e (tab. 4.4), r�epartis en 10 zones, ont �et�e d�e�nis

pour eros2 [Palanque-Delabrouille, 1997]; 88 degr�es carr�es du ciel sont donc potentiellement uti-

lisables, en comparaison avec l'exp�erience macho qui a suivi 22 champs de 0.5 degr�es carr�es pour

la premi�ere analyse de deux ans d'observations [Alcock et al., 1997a] et qui maintenant travaille

sur 30 degr�es carr�es pour l'analyse de 5.7 ans de donn�ees. Il est important de noter que les champs

du groupe macho sont tous regroup�es dans la partie centrale du lmc. Les champs macho sont

donc globalement plus encombr�es, et ce d'autant plus que ce groupe utilise un t�elescope plus grand

(1.27m de diam�etre) et des temps de pose plus longs (300 s contre 180 s dans eros2 pour la

partie centrale du lmc). Les strat�egies des deux groupes sont donc di��erentes �a la base, et eros2

a choisi de travailler sur une surface plus grande a�n d'être plus apte �a �etudier la r�epartition des

3A ce jour il est pr�evu qu'eros2 observe jusqu'en 2002.
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�ev�enements sur la surface du lmc et par l�a-même d'être capable de discriminer plus facilement

entre l'hypoth�ese d'un halo rempli de machos et l'hypoth�ese que les lentilles soient situ�ees dans le

lmc (chapitre (chap. 12)). De plus, il n'est pas exclu que la zone centrale du lmc soit plus peupl�ee

en �etoiles variables, et la strat�egie d'eros2 diminue donc l'e�et d'un tel biais. L'observation de

champs externes a conduit �a l'utilisation de temps de pose plus longs (tab. 4.4). L'�echantillonnage

des champs est donc moins bon (sec. 4.3) et la sensibilit�e aux �ev�enements d'une dur�ee de l'ordre

de quelques jours est consid�erablement diminu�ee, ce qui constitue le point faible de cette strat�egie.

En direction du smc, 10 champs r�epartis dans 2 zones sont observ�es. Les d�etails des temps de pose

sont donn�es dans la table (tab. 4.5). Le temps mis pour couvrir le smc dans son int�egralit�e est 7

fois plus petit que pour le lmc. Ainsi, en cas de probl�eme durant une nuit enti�ere d'observation

(technique ou m�et�eorologique), l'�echantillonnage du lmc sera plus d�egrad�e que celui du smc (si

l'on observe toujours les champs dans le même ordre, sans revenir sur les champs \manqu�es").

Zone 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

Isophote moyen 21 21:5 22:1 22:6 22:9 23:4 23:7 23:7 23:9 24:1

Densit�e Lum. 20 10 6 4 3 2 1.5 1.5 1.2 1

Tab. 4.2 : Isophotes (magnitude/arcmin2 ) associ�es aux zones du lmc

[de Vaucouleurs and Freeman, 1970].

Zone 1 2

Isophote moyen 22:5 23:2

Densit�e Lum. 4 2

Tab. 4.3 : Isophotes (magnitude/arcmin2 ) associ�es aux zones du smc [de Vaucouleurs and Freeman, 1970].

4.3 �Echantillonnage des donn�ees LMC

Dans cette section, je pr�esente les strat�egies d'observations du lmc pour les saisons 1996-

97, 1997-98, 1998-99 : temps d'observation disponible, motivations des choix et �echantillonnages

r�esultant.

4.3.1 Saison 1996-97

Environ 35000 minutes ont �et�e d�edi�ees au lmc entre août 1996 et avril 1997, et 66 champs ont

�et�e suivis (zones 1 �a 8). Un tel cycle n�ecessite environ 9 heures d'observations. L'�echantillonnage

moyen de ces champs est environ 1 mesure/4 jours. Quelques clich�es ont �et�e pris pour chacun

des 22 autres champs les plus externes (zones 9 et 10) a�n d'avoir une information sur le 
ux de

base des �etoiles dans ces zones externes, et par l�a-même de conserver la possibilit�e d'observer plus

intensivement ces champs et/ou de les placer en ligne dans le syst�eme d'alerte.

4.3.2 Saison 1997-98

Comme en premi�ere saison, �a peu pr�es 35000 minutes ont �et�e d�edi�ees au lmc entre août 1997

et mai 1998. La strat�egie a �evolu�e pour cette saison d'observation. En e�et, nous avons tent�e de

suivre les 88 champs du lmc a�n de rechercher des �ev�enements microlentilles dans les 22 champs

les plus externes. D'apr�es la table (tab. 4.6) on voit qu'il faut autant de temps pour observer les

zones 7 et 9 ou 8 et 10 que pour observer les zones 1 �a 6. Aussi, pour ne pas trop d�efavoriser les

zones 1 �a 6, on a choisi de d�e�nir un cycle court (zones 1 �a 6 + 7 et 9) et un cycle long (zones 1

�a 10). Ces deux cycles ont �et�e observ�es en alternance. Le bilan de cette saison a �et�e assez n�egatif,

puisque en avril 1998 40 clich�es avait �et�e accumul�es sur les zones 1 �a 6 + 7 et 9 (soit 1 clich�e/7

jours), et 20 clich�es sur les zones 8 et 10 (soit 1clich�e/15 jours). Il va sans dire que ce nombre de

clich�es, avant toute coupure, est loin d'être optimum pour mener �a bien la recherche d'�ev�enements

81



4.4. OPTIMISATION DE LA DEUXI�EME SAISON

de dur�ee inf�erieure �a 30 jours. On verra �a la section suivante (sec. 4.4) que l'on a essay�e d'am�eliorer

au maximum la prise de donn�ees de la �n de cette saison. On peut aussi expliquer en partie le faible

nombre d'observations par la pr�esence cette même ann�ee du ph�enom�ene climatologique El Ni~no

qui a caus�e plus de mauvais temps qu'en moyenne (on s'attendait �a pouvoir d�epasser les 350000

minutes . . .).

4.3.3 Saison 1998-99

Nous avons recommenc�e �a observer d�es juillet 1998, et nous avons dispos�e de 38000 minutes

jusqu'en mai 1999. Compte tenu de la di�cult�e de suivre l'int�egralit�e du lmc avec un bon �echan-

tillonnage, nous avons choisi d'utiliser cette saison pour augmenter la sensibilit�e aux �ev�enements

de faibles dur�ees (inf�erieures �a 15 jours). Les zones 1 �a 6 ont �et�e observ�ees en boucle, tandis que

les zones 7 �a 10 n'ont �et�e observ�ees qu'une dizaine de fois de fa�con �a suivre globalement les 
ux

de base des �etoiles 4.

4.4 Optimisation de la deuxi�eme saison

4.4.1 Le probl�eme de l'�echantillonnage des clich�es LMC

On peut estimer que l'on dispose d'environ 35000 minutes d'observations potentielles pour

chaque saison du lmc 5. Ce capital temps est �a r�epartir parmi les champs du lmc, dont les temps de

pose varient de 180 �a 900 secondes. Si l'on choisit d'observer peu de champs avec des temps de poses

courts (zones centrales) l'�echantillonnage est meilleur, mais on perd une partie de la sensibilit�e pour

�etudier la r�epartition des �ev�enements microlentilles sur la surface du lmc, et vice versa. Nous avons

suivi respectivement 66 et 88 champs durant les deux premi�eres saisons d'observations (1996-97, et

1997-98) ce qui a abouti �a un �echantillonnage moyen de 1 clich�e tous les 6.5 jours, insu�sant pour

avoir une sensibilit�e int�eressante aux �ev�enements microlentilles de quelques jours; c'est le premier

probl�eme li�e �a l'�echantillonnage. En th�eorie, le centre du lmc est observable par notre t�elescope le

soir jusqu'au 7 juin �a l'ouest, et r�eapparâ�t d�es le 20 juin le matin �a l'ouest (valeurs donn�ees pour

l'ann�ee 1998); on ne devrait donc pas avoir de \trou" de plus de 15 jours entre deux saisons. Or, la

p�eriode de non observation entre les deux premi�eres saisons s'est �etendue sur pr�es de 4 mois, de mi-

avril jusqu'�a mi-août; c'est le deuxi�eme probl�eme li�e �a l'�echantillonnage. La combinaison de ces deux

probl�emes nous a amen�e �a r�eagir a�n d'am�eliorer l'�echantillonnage de la deuxi�eme saison. Pour cela,

nous avons d�evelopp�e une strat�egie pour repousser au plus tard la �n de cette saison d'observation

du lmc. Nous avons mis au point un algorithme de fabrication de plannings d'observation optimum;

ces plannings ont �et�e envoy�es de fa�con hebdomadaire �a l'observatoire. Une base de donn�ees a �et�e

associ�ee �a ce programme a�n de comparer les observations plani��ees �a celles r�eellement e�ectu�ees.

Cette boucle s'est r�eit�er�ee durant un mois, jusqu'�a un arrêt technique programm�e (proche de la �n

de la p�eriode de visibilit�e du lmc). Je pr�esente ici la strat�egie d'optimisation, l'algorithme associ�e,

et le bilan du programme r�ealis�e.

4.4.2 Algorithme d'optimisation

Pour construire le planning d'une nuit d'observation, on s�electionne d�ej�a le sous-ensemble des

champs observables depuis notre t�elescope �a un temps sid�eral donn�e 6. On choisit d'abord dans

notre base de donn�ees le champ qui n�ecessite le plus d'être observ�e (selon les crit�eres d�e�nis ci-

dessous). On incr�emente alors le temps sid�eral du temps de pose du champ s�electionn�e Tpose et du

4En observant ces champs tous les mois on accumule les mesures n�ecessaires pour calculer le 
ux de base ; si on
change de strat�egie pour observer plus r�eguli�erement ces champs on est alors imm�ediatement capable d'y d�etecter
des microlentilles. Cette \mise en sommeil" permet aussi de pr�eparer ces champs au syst�eme d'alerte en ligne.

5Par saison du lmc, on entend la p�eriode de l'ann�ee durant laquelle le lmc est observable par notre t�elescope
situ�e �a l'observatoire de La Silla (Chili); cette p�eriode est limit�ee par les contraintes m�ecaniques du t�elescope.

6Le temps sid�eral est l'angle horaire du point vernal (premi�ere intersectionentre l'�ecliptique et l'�equateur c�eleste).
Un jour sid�eral est d�e�ni par l'intervalle de temps s�eparant deux passages cons�ecutifs du point vernal au m�eridien.
Pour une �etoile donn�ee E d'ascension droite �E , on a la relation TSL = �E +HE;L , o�u HE;L d�e�nit l'angle horaire
de l'�etoile E en un lieu donn�e L.
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temps n�ecessaire pour lire l'image et repointer le t�elescope dans une autre direction Tmort; puis

on it�ere le processus, �a partir du nouveau temps sid�eral obtenu, jusqu'�a ce que l'on ne trouve plus

aucun champ observable au temps sid�eral cumul�e.

D�etermination des champs observables

A un temps sid�eral donn�e TS, un champ i de temps de pose Tposei est observable s'il se situe

dans la limite des coordonn�ees azimutales pr�esent�ees ci-dessous �a TS + Tposei. Le t�elescope ne

peut pas pointer �a une hauteur h < 25 degr�es au dessus de l'horizon �a cause de la hauteur de la

coupole et pour des raisons de qualit�e d'image. Pour prendre une petite marge de manoeuvre, nous

avons d�ecid�e d'appliquer une limite en hauteur hlim = 27 degr�es. Pour des raisons m�ecaniques,

le d�eplacement du t�elescope est limit�e suivant l'angle horaire H �a [-6h30min,+6h30min]. On peut

ais�ement v�eri�er que ces deux limites apportent des contraintes du même ordre de grandeur dans

le cas du lmc.

Choix du champ �a observer

Parmi l'ensemble des champs observables, il faut choisir celui qui n�ecessite le plus d'être observ�e.

On choisit naturellement le champ dont la derni�ere observation est la plus ancienne. En cas d'�egalit�e

entre deux champs (au jours pr�es), on choisit d'observer le champ le plus pr�es angulairement du

champ pr�ec�edemment observ�e dans la s�equence de fa�con �a minimiser les d�eplacements du t�elescope

(diminution du temps de pointage).

Estimation des param�etres

On dispose de 2 �a 3.5 heures d'observation potentielle durant la p�eriode de mise en oeuvre de la

m�ethode, aussi, a�n de maximiser le temps r�eel de prise de clich�es, il est imp�eratif de commencer

�a observer d�es la tomb�ee de la nuit et d'estimer correctement le temps mort entre 2 clich�es.

Les observations d�edi�ees �a la recherche de microlentilles peuvent d�emarrer durant le cr�epuscule

nautique (�18 < h� < �12 degr�es). Les plannings commencent donc 10 minutes avant le cr�epuscule

astronomique h� < �18 degr�es. Une moyenne sur 200 clich�es donne hTmorti �2min15s; ce dernier

ne d�epasse pas 2min30s, c'est cette valeur qui est inject�ee dans le programme. Des probl�emes

d'acquisition sont aussi susceptibles de se produire, perturbant ainsi le planning distribu�e aux

observateurs, mais on peut estimer que l'e�et en est faible car, sur une p�eriode s'�etendant du

15/03 au 10/04/1998, les observateurs ont dû intervenir 8 fois pour 200 clich�es lmc pris.

4.4.3 Bilan

Le programme d'observation optimis�e s'est d�eroul�e du 28/04 au 26/05/1998 (arrêt technique).

4900 minutes d'observations �etaient potentiellement disponibles (� 1=7 de la totalit�e); 39% de

ce temps a �et�e perdu pour des raisons m�et�eorologiques, et 19% du temps du lmc a �et�e c�ed�e au

programme Naine Rouge, donc 42% du temps total a �et�e utilis�e pour observer le lmc. Au total 160

clich�es lmc ont �et�e pris, et aucun probl�eme n'est survenu avec l'algorithme pr�esent�e. La majeure

partie des champs internes ont �et�e observ�es entre 2 et 3 fois et seulement quelques champs externes

n'ont �et�e pris qu'une seule fois. Cette m�ethode a donc permis de rattraper consid�erablement la

prise de donn�ees en �n de saison, d'autant plus qu'une p�eriode de 20 jours de mauvais temps avait

cr�e�e un \trou" dans les observations en mars 1998. On a pu v�eri�er a posteriori que la qualit�e des

images �etait l�eg�erement d�egrad�ee en raison des conditions extrêmes d'observation. N�eanmoins ces

mauvais clich�es (grand seeing et grande masse d'air) ont �et�e d'une grande utilit�e pour l'�elaboration

de la m�ethode de correction des 
ux (chap. 6), tandis que les bons clich�es ont permis de diminuer

la perte d'e�cacit�e li�ee aux inter-saisons. Notons qu'�a l'issue de l'arrêt technique de mai-juin 1998

un nouveau programme de gestion automatis�ee du planning des observations, plus performant que

celui qui vient d'être pr�esent�e mais fonctionnant sur le même principe, a �et�e install�e pour optimiser

l'�echantillonnage de l'ensemble des champs eros.
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Num�erotation Num�erotation Temps d'exposition

des zones des champs Par champ (Int�egr�e)

1 1 2 9 180 sec (90)

2 3 10 58 59 180 sec (210)

3 4 11 17 18 19 180 sec (480)
20 56 57 60

4 21 22 33 34 55 300 sec (1h 130)

5 5 12 16 23 29 30 31 450 sec (2h 500)
32 35 54 61 71 72

6 24 25 36 44 45 600 sec (4h 300)
46 47 67 70 73

7 26 28 37 42 43 700 sec (6h 390)
53 66 68 69 82 83

8 6 15 27 38 39 40 700 sec (8h 470)
48 49 62 63 74

9 7 8 13 30 64 75 900 sec (11h 320)
76 78 79 84 88

10 14 41 51 52 65 77 900 sec (14h 170)
80 81 85 86 87

Tab. 4.4 : Temps d'exposition utilis�es pour les champs lmc. Le temps int�egr�e d�esigne le temps n�ecessaire

pour observer les zones de num�ero inf�erieur ou �egal �a celle de la ligne correspondante.

Num�ero Num�eros Temps d'exposition

des zones des champs Par champ (Int�egr�e)

1 1 6 10 300 sec

2 5 7 300 sec (300)

2 3 4 8 600 sec (1h 000)

2 9 900 sec (1h 150)

Tab. 4.5 : Temps d'exposition utilis�es pour les champs smc. Le temps int�egr�e d�esigne le temps n�ecessaire

pour observer les zones de num�ero inf�erieur ou �egal �a celle de la ligne correspondante.

Zones Nombre de champs temps de pose temps int�egr�e

1 �a 6 44 3 �a 10 min. 360 min.

7 et 9 23 12 �a 15 min. 350 min.

8 et 10 21 12 �a 15 min. 320 min.

1 �a 6 + 7 et 9 67 3 �a 15 min. 710 min.

(cycle court)

1 �a 10 88 3 �a 15 min. 1030 min.

(cycle long)

Tab. 4.6 : Temps total pour observer di��erents groupes de zones du lmc. Dans cette table, le temps

int�egr�e d�esigne le temps total n�ecessaire pour observer les zones de la ligne consid�er�ee. Les valeurs des
temps donn�ees incorpore le temps mort entre deux clich�es n�ecessaire pour lire l'image (50s) et pointer le

t�elescope (� 2min).
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Fig. 4.2 : Nombre de mesures par champ pour 3 saisons d'observation (de 08/1996 �a 05/1999). Les

chi�res sup�erieurs sont les num�eros des champs, et les chi�res inf�erieurs sont les nombres de mesures

correspondantes (avant l'�elimination des mauvais clich�es).
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Chapitre 5

R�eduction Photom�etrique des

donn�ees LMC

Dans le cadre d'un programme d'observation donn�e, le terme r�eduction photom�etrique d�esigne

l'ensemble des op�erations n�ecessaires pour passer des clich�es du ciel pris par le t�elescope et les

cam�eras ccd aux �chiers contenant les courbes de lumi�ere. Comme on va le voir dans ce chapitre,

l'ensemble de ces traitements demande une quantit�e consid�erable de temps de calcul et de mani-

pulations de donn�ees. Aussi, la r�ealisation d'un tel projet n'a pu être rendue possible que grâce �a

l'utilisation des ressources du centre de calcul de Lyon (ccin2p3). Un acc�es rapide aux images est

facilit�e par l'utilisation d'un robot de cartouches magn�etiques, et toutes les informations n�ecessaires

�a la gestion e�cace des donn�ees sont stock�ees dans une base de donn�ees relationnelle Oracle. Nous

n'insisterons pas sur les aspects techniques de la r�eduction photom�etrique.

Dans ce chapitre, je d�ecris bri�evement les di��erentes �etapes de la r�eduction des donn�ees (sec.

5.2) en insistant particuli�erement sur la m�ethode de fabrication des images de r�ef�erences servant �a

cr�eer les catalogues d'�etoiles (sec. 5.3). Le logiciel de photom�etrie utilis�e est succinctement pr�esent�e

(sec. 5.4). Pour conclure, je pr�esente le bilan global du processus de r�eduction photom�etrique (sec.

5.5).

5.1 Analyse en ligne

Un programme permet de contrôler en ligne la qualit�e des donn�ees. Nous n'en donnerons ici

que les grandes lignes car il est abondamment d�ecrit dans [Palanque-Delabrouille, 1997]. Outre le

fait de contrôler les images en temps r�eel (pour d�etecter d'�eventuels probl�emes lors de l'acquisition)

ce programme �ecrit aussi des informations cruciales dans l'en-tête de l'image; celles-ci vont nous

être pr�ecieuses pour la s�election des images de r�ef�erence (sec. 5.3). Il s'agit du fond de ciel, de la

dispersion du fond de ciel, du seeing, et du nombre d'�etoiles d�etect�ees sur l'image (voir section

(sec. 5.3.1) pour une d�e�nition pr�ecise de ces param�etres).

5.2 Les �etapes de la r�eduction photom�etrique

La r�eduction photom�etrique se d�eroule s�equentiellement en six �etapes. On commence par

construire un catalogue d'�etoiles de r�ef�erences �a partir d'une image minutieusement construite

(image de r�ef�erence, (sec. 5.3)), et on fabrique ensuite les courbes de lumi�ere de chaque �etoile

d�etect�ee sur cette image de r�ef�erence. Les images eros2 correspondant originellement �a un clich�e

sont compos�ees de 8 ccds dans 2 couleurs. N�eanmoins, le ccd 2, inutilisable dans la couleur rouge,

est ignor�e �a toutes les �etapes de la r�eduction des donn�ees. Pour diminuer la taille des �chiers ma-

nipul�es, chaque ccd est subdivis�e en quatre quarts de ccd. Toutes ces �etapes sont donc e�ectu�ees

par quart de ccd, pour les couleurs rouge et bleue.
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Fig. 5.1 : Donn�ees eros2 acquises sous forme d'images entre août 1996 et mai 1999. Au total, 5.5 To de

donn�ees �etaient disponibles �a cette date, r�epartis principalement entre les deux plus gros programmes : le

Centre Galactique et le lmc.

� Fabrication des images de r�ef�erence

Les �etoiles suivies appartiennent �a une image construite �a partir des meilleures images disponibles

(sec. 5.3).

� Fabrication des catalogues d'�etoiles de r�ef�erence

Les �etoiles sont d�etect�ees sur l'image de r�ef�erence �a l'aide du logiciel de reconstruction photom�e-

trique peida 1 �elabor�e pour l'exp�erience eros (sec. 5.4). Cette derni�ere doit être de tr�es bonne

qualit�e. Seuls le nombre d'�etoiles et les positions de ces derni�eres sur l'image sont pertinents �a cette

�etape.

� Fusion des catalogues rouges et bleus

Les deux catalogues d'�etoiles \rouge" et \bleu" sont consolid�es en fusionnant les catalogues ini-

tiaux. On �ecrit toutes les �etoiles rouges d�etect�ees dans le catalogue bleu et vice-versa. Cette �etape

est cruciale pour am�eliorer la qualit�e de la reconstruction photom�etrique (sec. 5.4).

� Calcul des 
ux moyens

Les 
ux moyens des �etoiles, qui vont nous servir de base pour la d�etection des signaux recherch�es,

sont calcul�es en moyennant les 
ux d'une dizaine d'images de tr�es bonne qualit�e. Dans le cas du

lmc, on a pris les images employ�ees pour la construction de l'image de r�ef�erence (sec. 5.3).

1Programme d'Etude d'Images Destin�e �a l'Astronomie.
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� Photom�etrie

Apr�es un alignement g�eom�etrique de l'image courante sur l'image de r�ef�erence, les images sont

trait�ees en calibrant les 
ux des �etoiles sur les 
ux mesur�es sur l'image de r�ef�erence (alignement

photom�etrique, (sec. 5.4)). On aboutit ainsi aux courbes de lumi�ere, i.e. courbes repr�esentant la

variation de la luminosit�e d'une �etoile en fonction du temps.

5.3 Fabrication des images de r�ef�erence

La d�etection des �etoiles qui vont être suivies photom�etriquement se fait sur une seule image.

Cette image doit être d'une excellente qualit�e a�n de maximiser le nombre d'�etoiles identi��ees et

doit poss�eder un tr�es bon rapport signal sur bruit. Une fa�con simple d'obtenir un tel clich�e serait de

s�electionner (dans la base de donn�ees) la meilleure image de la p�eriode d'observation; cependant,

on peut am�eliorer d'environ 50% le nombre d'�etoiles d�etect�ees en additionnant une s�erie d'images

scrupuleusement choisies : c'est le compositage. Cette technique a d�ej�a �et�e utilis�ee dans la r�eduction

des donn�ees d'eros1 [Renault, 1996], du smc [Palanque-Delabrouille, 1997] et des Bras Spiraux

[Derue, 1998]. Je ne pr�esente ici qu'une am�elioration de la s�election des images utilis�ees pour le

compositage.

5.3.1 S�election des images de r�ef�erence

Une image de r�ef�erence est fabriqu�ee pour chaque quart de ccd. Ainsi, pour le lmc pris dans

sa totalit�e on a en th�eorie

88 champs � 2 couleurs � 7 ccds � 4 quarts de ccd = 88 � 56 = 4928 images : (5.1)

En pratique, 3640 images correspondants �a 65 champs ont �et�e fabriqu�ees. La qualit�e des clich�es est

d�etermin�ee �a partir des informations de l'analyse en ligne stock�ees dans l'en-tête de l'image (sec.

5.1). La s�election s'e�ectue par champ, mais on se restreint �a l'�etude d'un ccd de l'image pour

�evaluer la qualit�e d'un champ. On utilise le ccd 3 car il est proche du centre de la mosa��que (faibles

distorsions) et ne poss�ede que peu de d�efauts cosm�etiques. Contrairement aux analyses pr�ec�edentes,

on traite les deux couleurs ind�ependamment. Les quinze meilleures images de chaque couleur sont

choisies selon les crit�eres d�e�nis ci-apr�es. On utilise alors les images prises simultan�ement, mais

s�electionn�ees s�epar�ement dans les deux couleurs, pour le compositage. Cette m�ethode a l'avantage

de s'a�ranchir des probl�emes �electroniques ou informatiques qui auraient pu a�ecter un clich�e de

bonne qualit�e dans une seule couleur, et ainsi d�et�eriorer l'image de r�ef�erence r�esultante.

Coupure sur le fond de ciel

Le fond de ciel est d�e�ni par la contribution en photons de la di�usion atmosph�erique et des

�etoiles trop faibles pour être r�esolues. Par exemple, les clich�es pris dans les quelques jours qui

entourent la pleine lune pr�esentent un fond de ciel important qui d�egrade le rapport signal sur

bruit, et empêche ainsi une mesure convenable des �etoiles faibles (les plus nombreuses !). Il est

donc n�ecessaire d'�eliminer les fonds de ciel trop importants. Les temps de pose des 88 champs

du lmc varient de 180 �a 900 secondes, et le fond de ciel est proportionnel au nombre de photons

N
 / Tpose. On d�e�nit donc une variable normalis�ee

FDCnorm =
FDC

Tpose
(5.2)
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5.3. FABRICATION DES IMAGES DE R�EF�ERENCE

On conserve les clich�es tels que : FDCnorm < (FDCnorm)MAX , o�u (FDCnorm)MAX est estim�e

pour chaque champ et chaque couleur par l'inspection visuelle de la distribution de FDCnorm (�g.

5.2). Typiquement, FDCnorm)MAX � 15.

(a) FDCnorm. (b) SFDCnorm .

Fig. 5.2 : Distribution des fonds de ciel et des dispersions des fonds de ciel pour le champ lm009. Les
zones hachur�ees repr�esentent les images admises, pour la coupure consid�er�ee, pour rester en lice dans la

construction de l'image de r�ef�erence. La valeur exacte des coupures n'a ici que peu importance car le but

est d'�eliminer les images marginales pour le param�etre consid�er�e.

Coupure sur la dispersion du fond de ciel

Durant les premiers mois de fonctionnement d'eros2, le rideau de l'obturateur se refermait

de temps en temps quelques secondes apr�es son ouverture. Cependant, le temps de pose nominal

�etait inscrit dans l'en-tête de l'image (empêchant ainsi une d�etection directe du probl�eme). Dans

un tel cas, les 
uctuations du fond de ciel prennent des valeurs arbitrairement faibles. Comme

pr�ec�edemment, on construit une variable normalis�ee en remarquant que la dispersion du fond de

ciel SFDC doit être proportionnelle �a SFDC /pN
 /
p
Tpose. On d�e�nit

SFDCnorm =
SFDCp
Tpose

: (5.3)

On conserve les clich�es tel que : (SFDCnorm)MIN < SFDCnorm < (SFDCnorm)MAX , o�u

(SFDCnorm)MIN et (SFDCnorm)MAX sont d�etermin�es pour chaque champ et chaque couleur

�a partir de la distribution de SFDCnorm (�g. 5.2). Typiquement, on a : SFDCnorm)MIN � 2 et

SFDCnorm)MAX � 3:5.

Coupure sur le seeing

Le seeing est la largeur �a mi-hauteur de la distribution du 
ux d'une �etoile sur une image

consid�er�ee. Il d�epend des turbulences atmosph�eriques, des turbulences dans la coupole, de la qualit�e

de l'optique et du guidage; c'est un tr�es bon estimateur du rapport signal sur bruit de l'image. Il est

calcul�e par le programme d'analyse en ligne des images (sec. 5.1) en utilisant les 500 �etoiles isol�ees
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les plus brillantes. Un estimateur de la valeur du seeing est la moyenne g�eom�etrique des dispersions

de gaussienne (2 dimensions) ajust�ee sur les �etoiles selon les axes de l'image (les dispersions sont

donn�ees directement dans l'en-tête du clich�e)

V ARseeing =
p
�x:�y : (5.4)

On conserve les clich�es tel que : V ARseeing < (V ARseeing)MAX , o�u (V ARseeing)MAX est estim�e

pour chaque champ et chaque couleur d'apr�es la distribution de V ARseeing (�g. 5.3). La limite

Fig. 5.3 : Distribution de la variable de seeing V ARseeing pour le champ lm009. Les zones hachur�ees

repr�esentent les images admises pour cette coupure pour la construction de l'image de r�ef�erence.

sup�erieure �equivalente varie de 2.1 �a 2.5 secondes d'arc. Dans le cas o�u plus de quinze clich�es satis-

font les trois coupures pr�ec�edentes on classe les images par V ARseeing d�ecroissant et on conserve

les quinze meilleures entr�ees.

V�eri�cation de la distribution des images sur la p�eriode d'observation

En analysant la distribution en temps des clich�es satisfaisant les trois coupures pr�ec�edentes on

peut d�etecter d'�eventuels probl�emes �a des p�eriodes donn�ees. On v�eri�e ainsi que l'on s�electionne

bien des images r�eparties sur l'int�egralit�e de la p�eriode des observations (�g. 5.4).

V�eri�cation du nombre d'�etoiles d�etect�ees sur les images

Un test permettant de s'assurer qu'une image choisie est correcte consiste �a v�eri�er que le

nombre d'�etoiles d�etect�ees se trouve dans la queue sup�erieure de la distribution (�g. 5.4). Dans

le cas contraire, on impose une limite inf�erieure sur le nombre d'�etoiles. Les valeurs typiques des

bornes inf�erieures s'�etendent de 8000 (10000) �a 9000 (11000) �etoiles en rouge (bleu) par quart de

ccd.

V�eri�cation de la \distance �a la nouvelle lune"

Le lmc est moins a�ect�e par l'e�et de la lune que les autres programmes car il se trouve pr�es

du pôle �ecliptique (�lmc � 5�); en e�et, la lune qui se d�eplace sur une orbite inclin�ee �a 5:9� par

rapport �a l'�ecliptique se situe �a peu pr�es toujours �a la même distance orthodromique du lmc. Il
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(a)
Nombre d'�etoiles dans les images pr�e-s�electionn�ees.

La zone hachur�ee fonc�ee caract�erise les images avec
les meilleurs seeings.

(b) Distribution des images pr�e-s�electionn�ees sur la
p�eriode d'observation.

Fig. 5.4 : Premi�eres v�eri�cations de la qualit�e des images pr�e-s�electionn�ees pour la fabrication de l'image

de r�ef�erence. Les zones hachur�ees (claires) repr�esentent les images pr�e-s�electionn�ees par la s�erie de coupures

d�ecrites dans cette section.

est n�eanmoins prudent de v�eri�er que les images retenues sont dans une zone de plus ou moins 7

jours de part et d'autre de la nouvelle lune. Dans le cas contraire on �elimine le clich�e en cause.

5.3.2 Compositage

Les di��erentes proc�edures n�ecessaires au compositage restent inchang�ees par rapport aux ana-

lyses pr�ec�edentes [Palanque-Delabrouille, 1997, Derue, 1998]. On distingue essentiellement trois

�etapes: le r�e�echantillonnage, l'alignement g�eom�etrique et l'addition des images s�electionn�ees.

R�e�echantillonnage

Les ccds comportent 2048 � 2048 pixels de 0:6 seconde d'arc. Pour am�eliorer la pr�ecision

astrom�etrique on divise les quarts de ccd en 1024=0:7�1024=0:7 pixels de 0:6�0:7 = 0:42 seconde

d'arc. La premi�ere image utilis�ee pour le compositage est projet�ee sur cette nouvelle grille, quart

par quart. La valeur de chaque pixel est obtenue en prenant l'interpolation bilin�eaire du pixel

original par ses quatre plus proches voisins.

Alignement g�eom�etrique et addition des images

La premi�ere image de la liste des clich�es �a compositer est projet�ee sur la nouvelle grille sans

aucune transformation g�eom�etrique. Mais le pointage du t�elescope n'est pas exactement r�ep�etitif,

et il est n�ecessaire de recaler g�eom�etriquement les autres images (images courantes) �a additionner

sur la premi�ere image (image de r�ef�erence g�eom�etrique). La proc�edure d'alignement g�eom�etrique

consiste �a d�eterminer la similitude g�eom�etrique S, de translation (�x;�y), rotation (�) et ho-

moth�etie (h) permettant de passer de l'image courante �a l'image de r�ef�erence g�eom�etrique (not�ee
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refgeom)

Xcourante = �x+ h� (xrefgeom cos � + yrefgeom sin �)

Ycourante = �y + h � (�xrefgeom sin � + yrefgeom cos �) (5.5)

Pour trouver la similitude g�eom�etrique S, on utilise les 500 �etoiles non satur�ees les plus brillantes.

On cherche d'abord la translation (�x;�y) en consid�erant toutes les distances entre les paires

d'�etoiles des deux images �a caler (limit�ees �a un rayon de 200 pixels). On ajuste une gaussienne �a

2 dimensions dans le plan (�x;�y) correspondant �a toutes les transformations d�etermin�ees pour

chaque paire d'�etoiles; le maximum de la gaussienne indique la valeur de la translation. On peut

alors ajuster la similitude S par la m�ethode des moindres carr�es (eq. 5.5) en initialisant la transla-

tion par la valeur trouv�ee pr�ealablement. En cas d'�echec de cette m�ethode d'histogrammation pour

trouver la translation initiale (translation trop importante), on essaye la m�ethode de reconnaissance

de forme des triangles semblables (utilis�ee dans eros1) �a partir des 16 �etoiles non satur�ees les plus

brillantes. Mais cette m�ethode est coûteuse en temps de calcul et assez souvent vou�ee �a l'�echec dans

cette deuxi�eme it�eration. Cette proc�edure est r�ep�et�ee pour toutes les images s�electionn�ees pour le

compositage. A chaque it�eration on additionne l'image courante recal�ee �a l'image de r�ef�erence en

construction.

Temps de calcul

Le compositage est e�ectu�e au centre de calcul ccin2p3 de Lyon et, compte tenu du tr�es

grand nombre de r�ef�erences �a fabriquer (environ 3500), il faut se pr�eoccuper du temps de calcul

n�ecessaire. Avec en moyenne 10 images �a additionner pour chaque champ, 9100 images ont �et�e

utilis�ees. Pour acc�el�erer le travail au centre de calcul, le compositage a �et�e e�ectu�e par quart de

ccd en regroupant les deux couleurs, soit un total de 28 tâches informatiques (jobs) par champ

(1820 pour 65 champs), si aucun probl�eme ne se produit.

Probl�emes rencontr�es

Essentiellement deux type de probl�emes ont �et�e rencontr�es :

� Les satellites

Le processus de s�election des images servant �a la construction de la r�ef�erence ne nous met pas �a

l'abri de la pr�esence de la trace d'un satellite arti�ciel sur l'image �nale. Ceci arrive assez fr�equem-

ment vu le grand champ (1 deg. carr�e). Si l'on voulait se pr�emunir contre un tel e�et, il faudrait

inspecter visuellement toutes les images pr�e-s�electionn�ees ou construire un d�etecteur de satellites

. . . Mais de telles r�ealisations auraient �et�e trop coûteuses en temps. On aurait aussi pu �eliminer

d'o�ce toutes les images prises �a l'aurore ou au cr�epuscule, c'est �a dire aux moments o�u le Soleil

se r�e
�echit sur les satellites. Cependant, le nombre d'images disponibles lors de la cr�eation des

images de r�ef�erence �etait d�ej�a trop limit�e pour se permettre d'�eliminer d'�eventuels bons clich�es. On

d�etecte donc les satellites par inspection visuelle des mosa��ques de chaque champ (�g. 5.5). Si un

satellite est d�etect�e, on �elimine l'image en cause pour tous les ccds et les deux couleurs de fa�con

�a conserver un jeu coh�erent d'images et on relance le processus de compositage.

� Mauvais \d�e
atages"

Il arrive parfois qu'une image pr�e-s�electionn�ee soit mal \d�e
at�ee" �a cause de mauvaises plages de

lumi�ere uniforme ou de mauvaises obscurit�es. Ces images se retrouvent pr�e-s�electionn�ees car l'e�et

est moins fort sur le ccd 3 qui nous sert d'indicateur de la qualit�e globale du clich�e. On d�etecte

les mauvais d�e
atages par inspection visuelle des mosa��ques de chaque champ (�g. 5.5).Dans de
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5.3. FABRICATION DES IMAGES DE R�EF�ERENCE

Fig. 5.5 : Mosa��que eros2 du champ lm012. On visualise toutes les images de r�ef�erences des champs sous

cette forme pour un ultime contrôle visuel des images de tous les ccds. On peut ainsi d�etecter d'�eventuels

probl�emes li�es �a la pr�esence d'une trace de satellite sur l'image ou �a un mauvais d�e
atage. On voit ici la
trace (en noir) du ccd 2 inutilisable pour l'analyse.
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tels cas, on recherche l'image en cause dans le processus de compositage, on l'�elimine pour tous les

ccds et pour les deux couleurs, et on relance le compositage.

5.4 Le programme d'analyse d'images PEIDA

Le programme peida comprend un ensemble de classes C++ destin�ees au traitement d'image.

Ce programme est utilis�e dans tous les projets scienti�ques du groupe eros. On pr�esente ici les

principales caract�eristiques utilis�ees pour la recherche de microlentilles : la d�etection d'�etoiles,

l'alignement g�eom�etrique, et la photom�etrie.

5.4.1 Le d�etecteur d'�etoiles CORRFIND

La d�etection des �etoiles se fait uniquement sur l'image de r�ef�erence �a l'aide du d�etecteur corr-

find con�cu pour l'exp�erience eros2 [Palanque-Delabrouille, 1997]. On d�e�nit la psf2 comme la

r�eponse impulsionnelle de l'ensemble de l'appareillage au signal cr�e�e par une �etoile. Pour une �etoile

centr�ee en (x0; y0), avec un seeing moyen (�x; �y; �xy) d�etermin�e pour l'ensemble de l'image selon

les axes (x; y) �a partir des �etoiles les plus brillantes les plus isol�ees, la psf est approch�ee par une

gaussienne �a 2 dimensions :

psf(x; y) = exp

�
�1
2

�
(x� x0)2

�2x
+
(y � y0)2

�2y
� 2 �xy

(x� x0)(y � y0)
�x �y

��
; (5.6)

o�u �xy est le coe�cient de corr�elation entre les deux axes. Le d�etecteur corrfind calcule une image

de corr�elation entre les 
ux de chaque pixel (i,j) et une psf centr�ee en (x0; y0). Tout maximum

local de cette nouvelle image au-dessus d'un certain seuil est alors retenu comme �etant une �etoile

dont la position est a�n�ee par l'ajustement d'une parabole sur le maximum consid�er�e.

5.4.2 Le principe de la photom�etrie

Le choix du principe de photom�etrie utilis�e par l'exp�erience eros d�ecoule du programme scien-

ti�que envisag�e. En e�et, plusieurs T�era-octets d'images doivent être r�eduits, et on peut estimer

grossi�erement que cela revient �a e�ectuer une dizaine de milliards de mesures de 
ux stellaire.

Or, l'ajustement brut d'une psf est non-lin�eaire dans les positions (x0; y0) des centres des �etoiles

et dans les param�etres de seeing (�x; �y), ce qui serait extrêment coûteux en temps de calcul.

Un ajustement complet est donc fait sur les images de r�ef�erence uniquement et, pour traiter les

images courantes, le groupe eros a choisi de ramener l'ajustement non-lin�eaire �a un ajustement

lin�eaire en imposant, pour chaque psf, des positions d'�etoiles identiques �a celles du catalogue de

r�ef�erence (apr�es r�e-alignement g�eom�etrique) et les coe�cients de seeing d�etermin�es une fois pour

toutes sur l'image (voir ci-dessus). De plus, les champs eros �etant tr�es encombr�es, il est imp�eratif

de tenir compte des �etoiles voisines (Nvoisines) et du fond de ciel (FDC) lors de la mesure du 
ux

d'une �etoile. Autour de chaque �etoile, on d�e�nit donc 2 pav�es centr�es sur l'�etoile �a ajuster. Le pav�e

num�ero 1, de taille 13 � 13 pixels, contient tous les pixels qui vont être ajust�es par la m�ethode

des moindres carr�es. Le pav�e num�ero 2, de taille 21 � 21 pixels, contient toutes les �etoiles dont

l'in
uence est �a prendre en compte pour l'ajustement (Nvoisines). Le 
ux brut Fb;0(i; j) de l'�etoile

E0 dans le pixel (i,j) est alors donn�e par

Fb;0(i; j) = FDC + A0 � psf0(i; j) +

NvoisinesX
k=1

Ak � psfk(i; j) ; (5.7)

o�u A0 est l'amplitude de la psf de l'�etoile �a mesurer et Ak celle de l'�etoile voisine num�ero k. On

note Errb l'erreur associ�ee �a cet ajustement, nomm�ee erreur brute. Le probl�eme est bien lin�eaire

dans les param�etres A0 et Ak et le fond de ciel est param�etris�e par une constante.

2Point Spread Function
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5.4.3 L'alignement photom�etrique

Pour une même �etoile, mesur�ee sur des images di��erentes �a des �epoques di��erentes, le 
ux brut

peut �evidemment changer en raison de l'�evolution des conditions atmosph�eriques, des conditions

d'observation, et de l'�etat des instruments de mesure. Cependant, dans la majorit�e des cas, le 
ux de

l'�etoile n'a pas intrins�equement �evolu�e (on estime �a moins de 1% la proportion d'�etoiles variables de

seuil d�etectable par nos instruments). Il est donc n�ecessaire de calibrer ces di��erents 
ux de mani�ere

�a se ramener �a des conditions exp�erimentales identiques. Compte tenu de la faible proportion

d'�etoiles intrins�equement variables on choisit de se ramener statistiquement, pour chaque image

courante (Fb), au 
ux mesur�e sur l'image de r�ef�erence (Fr). On calcule donc, pour une s�erie

d'intervalles de 
ux de r�ef�erence i = 1; : : : ; N la variable �i

�i =

�
Fb � Fr
Fr

�
i

: (5.8)

Puis on ajuste une droite sur l'ensemble des points de coordonn�ees (�i; Fb). Les deux coe�cients

de cette droite sont alors utilis�es pour calculer le 
ux renormalis�e, appel�e couramment 
ux calibr�e

(Fc)

Fc = �0 + �1 � Fb ; (5.9)

auquel on associe une erreur calibr�ee (Errc).

5.4.4 D�etermination de l'erreur sur le 
ux d'une �etoile

L'erreur calibr�ee n'est pas pleinement satisfaisante car la distribution de la variable (Fc �
Fr)=Errc s'�ecarte signi�cativement de la gaussienne unit�e attendue. En fait, cette erreur nous

indique essentiellement l'�ecart entre la forme r�eelle de l'�etoile et notre mod�ele de psf gaussienne.

Une s�erie de corrections ont donc �et�e impl�ement�ees [Renault, 1996], et l'erreur globale Errg pour

une image I et une �etoile ? de 
ux appartenant �a l'intervalle �f se r�e�ecrit

Errg(I; ?) = Errc(I; ?)�
Erre(I;�f)

Errm(I;�f)
: (5.10)

o�u Errm(I;�f) et Erre(I;�f) sont respectivement l'erreur moyenne et l'erreur externe d�e�nies

ci-dessous.

Erreur moyenne

L'erreur moyenne est calcul�ee pour chaque image I et pour une s�erie de gammes de 
ux calibr�es

en param�etrisant la moyenne des erreurs calibr�ees h(Fc � Fr)=Errci�f par tranche de 
ux de

r�ef�erence �f selon

g = ae�b�log(Fr) ; (5.11)

o�u a et b sont deux coe�cients �a d�eterminer 3.

Erreur externe

L'erreur externe traduit la qualit�e du clich�e; elle est aussi d�etermin�ee pour chaque image I

et par gamme de 
ux de r�ef�erence �f par l'ajustement de la fonction (g+Constante) 4 sur la

dispersion de la distribution (Fc � Fr)=Fr.

5.5 Bilan de la r�eduction photom�etrique

Dans cette section, je discute bri�evement la gestion des donn�ees, le temps de calcul, et l'e�cacit�e

de la r�eduction photom�etrique.

3Dans ce mod�ele l'erreur moyenne est suppos�ee nulle pour un 
ux de r�ef�erence in�ni.
4On ajoute ici une constante pour prendre en compte la limite instrumentale de la r�esolution photom�etrique �a

grands 
ux de r�ef�erence.
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5.5.1 Gestion des donn�ees

Les images ccd, stock�ees sur cartouche dlt (10 Go), sont envoy�ees par la poste du Chili au

centre de calcul de Lyon. Les donn�ees arrivent en s�equences spatiales, et une di�cult�e vient du

fait que le traitement doit être s�equentiel en temps; celles-ci sont donc r�eorganis�ees et recopi�ees

sur cartouches 3480 (1 Go); ce support a �et�e impos�e par le syst�eme du ccin2p3.

5.5.2 Temps de calcul

Le temps de calcul des donn�ees eros est d'environ 100000 heures cpu au ccin2p3 par To de

donn�ees. Cependant, 1 heure cpu au ccin2p3 vaut environ 1=5 d'heure d'une machine moderne.

Dans le cas du lmc, environ 1 To a �et�e r�eduit, ce qui correspond �a 20000 heures cpu d'une machine

moderne. En pratique, la r�eduction photom�etrique utilise simultan�ement entre 15 et 20 machines

du centre de calcul. Le traitement a donc demand�e 20000 heures cpu, soit environ 100 jours cpu.

5.5.3 E�cacit�e de la r�eduction photom�etrique

L'e�cacit�e globale de la r�eduction photom�etrique, compar�ee �a toutes les images disponibles

dans la base de donn�ees jusqu'�a mai 1999 d�epend de 4 facteurs :

{ La fraction des images appartenant aux champs non process�es (24/88); cela correspond �a

10% de toutes les images car ces champs ont �et�e observ�es moins souvent et �a la fraction de

chaque champ process�ee : 7/8, car le ccd 2 est inutilisable.

{ L'e�cacit�e de la cr�eation des catalogues d'�etoiles de r�ef�erence est de 69%. Dans le cas du

lmc, la perte d'e�cacit�e de fabrication des catalogues d'�etoiles de r�ef�erence n'a pas une cause

dominante (tab. 5.1). Ainsi, compte tenu de la quantit�e de donn�ees �a traiter, il n'a pas �et�e

possible de reprendre au cas par cas ces �echecs.

{ La fraction de mauvais clich�es (probl�eme technique ou m�et�eorologique) f = 7%; parmi ces

7%, 5% correspondent �a des erreurs du programme de photom�etrie peida (peut être des

mauvaises images . . .), et le reste correspond �a des probl�emes informatiques divers (�ecriture

des �chiers sur disque. . ..).

�Etape fraction d'�echecs

Construction des catalogues d'�etoiles 27%

Fusion des catalogues rouge et bleu 37%

Calcul des 
ux de r�ef�erence moyens 20%

Association des catalogues rouge et bleu 16%

Tab. 5.1 : R�epartition des �echecs pour les di��erentes �etapes de la cr�eation des catalogues d'�etoiles de

r�ef�erence �a partir des images de r�ef�erence.

Compte tenu de ces facteurs, l'e�cacit�e globale de la r�eduction photom�etrique est de 64%. Ceci

correspond �a 54% de toutes les images de la base de donn�ees du ccin2p3. Diverses informations

compl�ementaires sont donn�ees dans les �gures (�g. 5.6) et (�g. 5.7).

5.6 Les champs LMC produits

Lors de cette th�ese, 43 champs ont d'abord �et�e r�eduits sur 2 saisons (1996/98) pour une premi�ere

analyse [Lasserre et al., 2000]. Ensuite, 21 champs suppl�ementaires (externes pour la plupart) ont

�et�e rajout�es, et l'ensemble de la r�eduction photom�etrique a �et�e �etendu �a 3 saisons (de août 1996 �a

mai 1999). Les champs r�eduits sur 3 saisons sont repr�esent�es �a la �gure (�g. 5.8).
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La r�eductiondes donn�eeslmc a dur�e 16mois, entre

juin 1998 et septembre 1999. On voit nettement la

transitioncorrespondantau changementde logiciel

de gestion de la r�eduction photom�etrique en juin

1999 (pour le lmc).

Fig. 5.6 : Diagrammes d�etaillant le processus de r�eduction photom�etrique
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Fig. 5.8 : Champs produits sur 3 saisons d'observations. Dans le cadre de cette th�ese, la r�eduction pho-

tom�etrique a �et�e faite sur 65 champs (marqu�es par une croix). Parmi ces champs, 39 degr�es carr�es sont

r�eellement analysables; le reste correspond �a des probl�emes de r�eduction photom�etriques non r�ecup�er�es car

trop diversi��es, et au ccd 2 inutilisable.)

100



Chapitre 6

�El�ements n�ecessaires �a l'analyse

Dans ce chapitre, je pr�esente quelques �etudes pr�ealables �a l'analyse des courbes de lumi�ere cr�e�ees

�a l'issue de l'�etape de r�eduction photom�etrique des images (chap. 5). Je commence par discuter

du \nettoyage" des mauvais clich�es (sec. 6.1.1), des mauvaises �etoiles (sec. 6.1.3) et des mauvaises

mesures (sec. 6.1.4); je pr�esente ensuite le principe de g�en�eration des �ev�enements microlentilles

simul�es (sec. 6.2). Apr�es cela, je propose une nouvelle m�ethode de calcul du 
ux le plus probable

d'une �etoile (sec. 6.3), et pour conclure, je d�eveloppe une nouvelle m�ethode de correction des 
ux

des �etoiles a�ect�ees par des e�ets syst�ematiques li�es �a la reconstruction photom�etrique (sec. 6.4).

6.1 Nettoyage des donn�ees

6.1.1 Nettoyage des mauvaises images

Avant de commencer l'analyse syst�ematique des courbes de lumi�ere, il est plus prudent de

faire un premier nettoyage des mauvais clich�es : images prises durant des p�eriodes de mauvaise

m�et�eo (nuages, vent, humidit�e), images tr�es a�ect�ees par la Lune (ou ses re
ets), probl�emes d'en-

trâ�nement du t�elescope, probl�emes d'obturateur. Or, l'�echantillonnage des donn�ees est loin d'être

optimal en direction du lmc, il faut donc essayer de conserver le maximum de clich�es pour la

recherche de microlentilles. Cette premi�ere �etape de nettoyage a donc pour unique but d'�eliminer

les clich�es vraiment marginaux, qui peuvent a�ecter le bon d�eroulement de l'analyse. Certains des

param�etres prennent des valeurs di��erentes en rouge et en bleu. On d�e�nit donc un jeu de coupures

par couleur. Dans la pratique, on fait une premi�ere analyse sur quelques dizaines de champs a�n

d'obtenir les distributions des param�etres sur un nombre cons�equent d'images; les coupures �a appli-

quer apparaissent alors naturellement d'apr�es les histogrammes des distributions des param�etres.

L'�etude suivante a �et�e r�ealis�ee avec environ 540 quarts de ccd, r�epartis dans les six premi�eres zones

du lmc, et ce sur les deux premi�eres saisons d'observation. On pr�esente 3 coupures dont on doit

prendre le \ou".

Coupure sur le fond de ciel

Il serait illusoire, et inutile �a ce stade, de d�eterminer un jeu de coupures pour chacun des 64

champs analys�es. Pour avoir une coupure \universelle" sur les valeurs permises du fond de ciel

(FDC), on utilise le fait que FDC / Tpose, ou Tpose est le temps d'exposition moyen du clich�e.

On a donc imm�ediatement la variable normalis�ee

FDCnorm =
FDC

Tpose
: (6.1)

Durant les premiers mois de la prise des donn�ees, en 1996, l'obturateur se refermait quelquefois

accidentellement durant une exposition. Malgr�e tout, l'image �etait archiv�ee avec un en-tête tout �a

fait normal, et notamment avec le temps de pose nominal. Ces images, qui ont parfois un temps

de pose r�eel de quelques dizaines de secondes, ne sont pas utilisables. Elles se caract�erisent par un
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Fig. 6.1 : Nettoyage des mauvaises images : coupure sur le fond de ciel, dans les deux couleurs : rouge (en

haut), et bleu (en bas). Pour plus de commodit�e, la variable log(FDCnorm) est repr�esent�ee. Notez l'�echelle

logarithmique de l'axe des ordonn�ees. En rouge, les images telles que log (FDCR

norm) < 0:3 (FDCR

norm � 2)
correspondent �a des probl�emes d'obturateur; en bleu, les valeurs associ�ees sont log (FDCB

norm) < �0:2
(FDCB

norm � 0:6). On remarque aussi la pr�esence de quelques valeurs de FDCnorm anormalement �elev�ees :

FDC
R;B

norm > 60, cons�equences de mauvaise m�et�eo et/ou de pleine Lune.

fond de ciel tr�es bas, compl�etement atypique. Ce probl�eme d'obturateur justi�e la coupure sur les

petits fonds de ciel. Les coupures appliqu�ees dans l'analyse sont (�g. 6.1):

Acceptance en FDCnorm :

�
2 < FDCRnorm < 60

1 < FDCBnorm < 60
(6.2)

Cette coupure �elimine environ 9 % des images, principalement de premi�ere saison.

Coupure sur la dispersion du fond de ciel

Une coupure sur la dispersion (SFDC) permet, tout comme celle sur le fond de ciel, d'identi�er

les probl�emes d'obturateur de l'�et�e 1996. A�n d'avoir une coupure valable pour tous les champs,

on remarque que SFDC / pTpose. On utilise donc la variable normalis�ee

SFDCnorm =
SFDCp
Tpose

; (6.3)

o�u Tpose est le temps d'exposition nominal. Les tr�es faibles SFDCnorm signalent les probl�emes

d'obturateur car le temps de pose r�eel est bien inf�erieur �a la valeur nominale. Les coupures appli-

qu�ees dans l'analyse sont (eq. 6.2):

Acceptance en SFDCnorm :

�
1:2 < SFDCRnorm < 100

0:8 < SFDCBnorm < 100
(6.4)

Cette coupure �elimine environ 9 % des images, principalement de premi�ere saison.
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Fig. 6.2 : Nettoyage des mauvaises images : coupure sur la dispersion du fond de ciel, en rouge (haut) et

en bleu (bas). Pour plus de commodit�e, la variable log (SFDCnorm) est repr�esent�ee et l'axe des ordonn�ees

est en �echelle logarithmique. Les images telles que log (SFDCR

norm) < 0:1 (SFDCR

norm < 1:2), et/ou,
log (SFDCB

norm) < �0:1 (SFDCB

norm < 0:8), correspondent �a des probl�emes d'obturateur. On note aussi

qu'il y a des valeurs de SFDCnorm tr�es �elev�ee, sp�ecialement en bleu : log(SFDCR;B

norm) > 1.

Coupure sur l'absorption

L'absorption est calcul�ee lors de l'alignement photom�etrique (section (sec. 5.3.2)). Elle est

d�e�nie par

Fcal = ABSO � Fbrut + constante ; (6.5)

o�u Fbrut et Fcal sont respectivement le 
ux brut et le 
ux calibr�e. Une grande absorption (> 3)

traduit la pr�esence de nuages ou d'un temps de pose tr�es inf�erieur �a la valeur nominale du champ

consid�er�e (cons�equence directe du probl�eme d'obturateur). Les coupures appliqu�ees dans l'analyse

sont (�g. 6.3):

Acceptance en ABSO :

�
0:5 < ABSO < 3

0:5 < ABSO < 3
(6.6)

Environ 10 % des images sont �elimin�ees par cette coupure. Les trois variables FDC, SFDC, ABSO

sont redondantes pour d�etecter les probl�emes d'obturateur. Elles ont �a peu pr�es la même e�cacit�e

car la combinaison des trois rejette environ 10 % des clich�es.

Coupure sur le seeing

On choisit de couper sur la variable SA, longueur du grand-axe (au sens de 2 fois un sigma)

de la psf (i.e., on se place dans le rep�ere associ�e aux axes propres de la gaussienne mod�elisant la

psf). Le seeing en secondes d'arc est d�e�ni par :

SEEING = 0:6� 2:33� SA=2 secondes d0arc (6.7)
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Fig. 6.3 : Nettoyage des mauvaises images : coupure sur l'absorption.

= 0:699� SA secondes d0arc ; (6.8)

o�u l'on a 0.6 arcs/pixel et 2.33 pour la conversion du sigma de la gaussienne en seeing. Les seeing

�elev�es (> 200) sont la cons�equence de mauvaises conditions m�et�eorologiques, ou d'une mauvaise

focalisation du miroir secondaire. Il est aussi possible d'avoir des mouvements d'air importants

dans la coupole qui d�et�eriorent le seeing [Bauer, 1997]. Les coupures naturelles �a appliquer dans

les deux couleurs sont (�g. 6.4):

Acceptance en seeing :

�
SAR < 4: ! SEEINGR < 2:800

SAB < 4: ! SEEINGB < 2:800
(6.9)

Moins de 1 % des images sont �elimin�ees par cette coupure.

Coupure sur la non-circularit�e de la PSF (Point Spread Function)

Une coupure sur l'allongement de la psf permet de d�etecter d'�eventuels probl�emes d'entrâ�ne-

ment du t�elescope ou des probl�emes de focalisation. On coupe sur le rapport (RAP=SB/SA) des

axes propres de la psf (gaussienne).

Acceptance en SA :

�
SAR > 0:5

SAB > 0:5
(6.10)

Moins de 1 % des images sont �elimin�ees par cette coupure.

6.1.2 Astrom�etrie des clich�es

Durant les trois saisons d'observation, nous avons progressivement essay�e d'augmenter le

nombre de clich�es du lmc (voir chapitre (chap. 4)). Pour ce faire, nous avons observ�e le lmc
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Fig. 6.4 : Nettoyage des mauvaises images : coupure sur le seeing, en rouge (haut) et en bleu (bas).

On voit nettement un groupe d'images se d�etacher de la distribution pour SAR;B > 4; cette coupure est

�equivalente �a �eliminer les seeing sup�erieurs �a 2:8\ d'arc.

dans les conditions limites de pointage du t�elescope, c'est-�a-dire �a une hauteur proche de 25� et �a

des angles horaires d�epassant 6 heures (en valeur absolue). L'asym�etrie de la distribution de l'angle

horaire (�g. 6.6) vient d'un biais op�eratoire; en e�et, il est plus facile d'observer le lmc jusqu'�a

la �n de la nuit (angle horaire positif) que de commencer �a observer d�es le cr�epuscule nautique

(angle horaire n�egatif). Il faut aussi remarquer que l'on ne commence pratiquement jamais une

nuit d'observation par le lmc, mais plutôt par cg (centre galactique) ou bs (bras spiraux), suivis

du smc. Ces deux raisons combin�ees expliquent que l'on n'ait pas d'images du lmc avec des angles

horaires en-de�c�a de -4 heures. Dans le cas d'un champ central tr�es bien �echantillonn�e (lm009, voir

(�g. 6.6) et (�g. 6.7)) le nettoyage pr�esent�e �a la section pr�ec�edente donne

Champ lm009 :

�
ROUGE : 205 mesures ! Nettoyage! 190 mesures

BLEU : 203 mesures ! Nettoyage! 190 mesures
(6.11)

Dans ce cas, environ 10 % des mesures sont �elimin�ees. Il faut remarquer que ce ne sont pas

syst�ematiquement les images prises �a grand angle horaire ou petite hauteur; ceci justi�e l'e�ort

que nous avons fait pour maximiser la p�eriode d'observation des Nuages de Magellan (voir chapitre

(chap. 4)).

6.1.3 Elimination des mauvaises �etoiles

Plusieurs dizaines de millions d'objets ont �et�e d�etect�es comme �etoiles sur les images de r�ef�erence.

Certains de ces objets ne sont pas des �etoiles utilisables pour l'analyse. Deux crit�eres permettent

de les identi�er :
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Fig. 6.5 : Nettoyage des mauvaises images : coupure sur l'allongement de la psf, en rouge (haut) et en

bleu (bas). On voit nettement une groupe d'images se d�etacher de la distribution pour RAPR;B < 0:5.

Elimination des doublons

Il y a un recouvrement entre les quarts de ccd. On d�elimite donc des zones d'acceptances dans

chaque quart de ccd de fa�con �a �eliminer les doublons. Les valeurs utilis�ees sont donn�ees dans la

table (tab. 6.1).

quart Intervalle en X Intervalle en Y

k 0-1563 0-1563

l 237-1800 0-1563

m 0-1563 237-1800

n 237-1800 237-1800

Tab. 6.1 : Elimination des doublons dans les quarts de ccd. On s�electionne, pour chaque quart, les �etoiles
dans l'intervalle d�e�ni dans les colonnes 2 et 3.

Association non ambigu�e

La premi�ere chose est de v�eri�er si l'�etoile est bien associ�ee dans les catalogues rouge et bleu.

Pour cela, on requiert que l'objet le plus proche dans l'autre catalogue soit �a une distance de moins

de 0.1 pixel; on v�eri�e aussi que le deuxi�eme objet le plus proche de l'autre catalogue est assez

�eloign�e, �a plus de 2 pixels, pour �eviter toute confusion.
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Fig. 6.6 : Distribution des angles horaires d'observation (en heures) d'un champ central (lm009), en rouge

(haut) et en bleu (bas). Dans la colonne de gauche (droite) on a repr�esent�e les distributions avant (apr�es)

le nettoyage pr�esent�e �a la section (sec. 6.1.1). On remarque que ce ne sont pas les images prises �a grands

angles horaires qui sont syst�ematiquement �elimin�ees, ce qui montre l'int�erêt de prolonger au maximum la

p�eriode d'observation du lmc.

Fig. 6.7 : Distribution des hauteurs (en degr�es) de prises de clich�es d'un champ central (lm009), en rouge

(haut) et en bleu (bas). Dans la colonne de gauche (droite) on a repr�esent�e les distributions avant (apr�es)

le nettoyage pr�esent�e dans (sec. 6.1.1). On remarque que ce ne sont pas les images prises �a une hauteur

faible qui sont syst�ematiquement �elimin�ees (même conclusion que dans le cas de grands angles horaires).
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Flux moyen positif

Le 
ux d'une �etoile est d�etermin�e par l'ajustement d'une psf (gaussienne), dont les variances

sont calcul�ees une fois par image donn�ee, en tenant compte des voisines situ�ees dans un rayon d'une

dizaine de pixels. Lorsque les ailes des distributions des �etoiles proches sont surestim�ees, le 
ux de

l'�etoile en question est sous-estim�e. En cons�equence, le 
ux de certaines �etoiles faibles peut être

mesur�e n�egatif (par simple 
uctuation statistique), car il y a une conservation locale du 
ux sur

le pav�e de l'ajustement consid�er�e. Le 
ux d'une �etoile peut aussi être n�egatif si cette derni�ere est

tr�es faible et a�ect�ee par une grande 
uctuation n�egative du bruit de photons. Quelques mesures

n�egatives ne perturbent pas l'analyse, mais, en revanche, on �elimine toutes les �etoiles dont la

moyenne des 
ux sur la courbe de lumi�ere est n�egative.

6.1.4 Elimination des mauvaises mesures

Avant d'examiner la qualit�e des mesures en d�etail, on v�eri�e certains param�etres de base qui

leur sont associ�es par le programme de photom�etrie : �2 de l'ajustement de la psf, valeur du


ux brut . . . On �elimine les mesures pour lesquelles les valeurs de ces param�etres prennent des

valeurs anormales; ceci a�ecte 3% des mesures. Cela traduit souvent la pr�esence de d�efauts sur

l'image courante �a l'endroit de l'�etoile. Apr�es ces premi�eres v�eri�cations, on cherche les mesures

qui peuvent perturber le bon d�eroulement de l'analyse �a l'aide des deux crit�eres d�e�nis ci-apr�es.

Fig. 6.8 : E�et du nettoyage sur une courbe de lumi�ere du champ lm009 (couleur bleu). Les valeurs des


ux sont donn�ees en adu. La courbe de lumi�ere avant le nettoyage des mauvaises mesures est en haut. Le

r�esultat du nettoyage est en bas. Les mesures �elimin�ees de l'analyse sont plac�ees �a 0 pour l'illustration.

Dans l'exemple ci-dessus, les quatre points nettoy�es ont respectivement des erreurs �egales �a 3.2, 8.7, 3.1,

3.6 fois l'erreur typique.
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Elimination des mesures aux erreurs atypiques

Pour chaque courbe de lumi�ere, on calcule la moyenne et l'�ecart-type des 
ux, pond�er�es par

l'inverse carr�e des erreurs, en deux passes. Durant la premi�ere passe on utilise toutes les mesures

(apr�es le nettoyage des mauvaises images). Pour la deuxi�eme passe, on ne prend pas en compte

les mesures qui sont �a plus de 3 �ecarts-type de la moyenne calcul�ee �a la premi�ere passe. L'erreur

typique est d�e�nie comme la moyenne des erreurs des mesures consid�er�ees pour la deuxi�eme passe.

On �elimine de l'analyse les mesures dont l'erreur est au moins 3 fois plus grande ou au plus 3

fois plus petite que l'erreur typique. Comme l'erreur est une fonction d�ecroissante du 
ux, on

n'applique la coupure sur les petites erreurs que sur les mesures dont le 
ux est inf�erieur �a 2

fois le 
ux moyen. Cela permet, �eventuellement, de conserver les mesures du pic d'un �ev�enement

microlentille �a grande ampli�cation qui peuvent pr�esenter de faibles erreurs. Cette coupure a�ecte

environ 1% des mesures.

Elimination des mesures marginales compar�ees aux deux plus proches voisines

Sur les courbes de lumi�ere on a souvent, hors p�eriode de variation, des points tr�es �eloign�es de

leurs deux plus proches voisins en temps. Soit �cdl la dispersion des 
ux de la courbe de lumi�ere.

Soit un triplet de mesures cons�ecutives i-1, i, i+1, et ei�1, ei, et ei+1 leurs �ecarts �a la moyenne

d�e�nis par

ei =
Fi � Fcdl
�cdl

; (6.12)

o�u Fi est le 
ux du point consid�er�e, et Fcdl le 
ux moyen de la courbe de lumi�ere (calcul�e en deux

passes). On �elimine toute mesure i tel que :

Pour tout i :

8<: ei � ei�1 < �3 & ei � ei+1 < �3
ou

ei � ei�1 > 3 & ei � ei+1 > 3

(6.13)

Environ 1 % des mesures sont �elimin�ees par ce crit�ere.

6.2 Simulation d'�ev�enements microlentilles

Pour d�eterminer les param�etres physiques tels que la profondeur optique, ou la fraction de masse

du halo compos�ee de machos, il nous faut connâ�tre l'e�cacit�e globale de la châ�ne de d�etection.

Il est donc n�ecessaire de simuler le signal attendu. On se restreint, dans un premier temps, �a

la simulation d'�ev�enements de microlentilles gravitationnelles simples, c'est-�a-dire avec source et

d�e
ecteur ponctuels. L'e�cacit�e �nale, et les r�esultats physiques qui l'utilisent ne seront donc

valables que dans l'hypoth�ese o�u les microlentilles simples sont repr�esentatives de la population des

objets du halo. Au-del�a de cette simple simulation, on pourra aussi simuler la variation d'e�cacit�e

qu'entrâ�ne l'e�et de confusion (chap. 10). Cette simulation permet aussi d'ajuster les crit�eres

de s�election lors de la construction de la châ�ne de recherche de microlentilles. Une simulation

th�eorique compl�ete du t�elescope, de l'appareillage, des �etoiles observ�ees, et des e�ets syst�ematiques

associ�es (m�et�eorologiques, instrumentales . . .) est illusoire. En cons�equence, on choisit d'engendrer

les �ev�enements microlentilles directement sur les courbes de lumi�ere r�eelles mesur�ees, apr�es la

r�eduction photom�etrique. Cette m�ethode a l'avantage de simuler des microlentilles sur la même

population d'�etoiles, observ�ees dans les mêmes conditions. La fabrication de la courbe de lumi�ere

simul�ee d'une �etoile est d�ecrite ci-apr�es.

6.2.1 M�ethode de simulation des �ev�enements microlentilles

Etant donn�ee une courbe de lumi�ere comportant N points, on calcule le 
ux de base Fbase (
ux

le plus probable) par la m�ethode d�ecrite �a la section (sec. 6.3), �a partir des 
ux F (ti), et de leurs

erreurs �(ti). On tire au hasard les param�etres caract�erisant la courbe de Paczy�nski u0, t0, �t (sec.
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Fig. 6.9 : Simulation d'une courbe de Paczy�nski sur les donn�ees, avec les caract�eristiques suivantes : u0 =

0:22, to = 2920:7, �t = 115:6 jours. Les courbes de lumi�ere avant et apr�es simulation sont respectivement

repr�esent�ees en bas et en haut. Dans les deux cas, on a superpos�e la courbe de Paczy�nski th�eorique
(l�eg�erement d�ecal�ee vers le bas a�n d'am�eliorer la lisibilit�e).

6.2.2). Pour chaque point i de la courbe de lumi�ere, on a ainsi l'ampli�cation A(ti), au temps ti.

Pour chaque point i de la courbe originale suppos�ee plate, on d�e�nit l'�ecart en \sigmas" par :

n�(ti) =
F (ti)� Fbase

�(ti)
: (6.14)

L'erreur associ�ee au point ampli��e d�epend fonctionnellement du 
ux selon Cerr(F (ti)). L'erreur

renormalis�ee �A(ti) du point ampli��e est donc

�A(ti) = �(ti)�
Cerr(A(ti)� F (ti))

Cerr(F (ti))
: (6.15)

Le 
ux ampli��e FA(ti) est obtenu d'abord en ampli�ant la ligne de base d'un facteur A(ti), puis

en d�epla�cant le point de mesure �a n�(ti) fois l'erreur renormalis�ee �A(ti) :

FA(ti) = Fbase(ti)� A(ti) + n�(ti)� �A(ti) : (6.16)

6.2.2 Lois de g�en�eration des param�etres

Apr�es avoir d�ecrit la m�ethode de g�en�eration des courbes simul�ees, int�eressons nous aux distri-

butions des param�etres des microlentilles : u0 , t0 , �t. On se restreint ici au cas du mod�ele de

microlentille simpli��e, sans blending (chap. 2).

Tirage de u0

Le param�etre d'impact u0 est distribu�e de fa�con plate; en e�et, il ne sagit que d'un e�et

g�eom�etrique d�ependant uniquement des positions respectives de la lentille et de la source. Pour la
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g�en�eration, on se limite �a u0 = 2, qui correspond �a une ampli�cation maximale de 6%, d�ej�a tr�es

di�cile �a d�etecter . . . On tire donc u0 plat dans l'intervalle [0; 2].

Tirage de t0

L'instant t0 du maximumd'ampli�cation est al�eatoire. A�n de pr�eserver la possibilit�e de d�etec-

ter des �ev�ements dont le maximum se trouve l�eg�erement avant ou apr�es la p�eriode d'observation,

on tire t0 uniform�ement entre [Tmin � 150; Tmax + 150] jours; Tmin et Tmax sont respectivement

les instants de d�ebut et de �n des observations.

Tirage de �t

Le param�etre �t rec�ele toutes les informations physiques sur la lentille : masse, vitesse trans-

verse et position. La distribution de ces param�etres est inconnue a priori, et ceci se r�epercute

directement sur la distribution du param�etre �t. Di��erentes solutions sont alors envisageables :

� Loi de distribution uniforme

Il est possible de consid�erer tout simplement que tous les �t sont �equiprobables. On engendre alors

�t dans un intervalle possible de d�etection : [1; 500] jours par exemple.

� Loi de distribution uniforme en ln(�t)

�A une masse donn�ee des d�e
ecteurs correspond une dur�ee \plus probable" dans le cadre d'un mod�ele

de halo donn�e : �t /
p
M (voir chapitre (chap. 2)). De plus, le taux d'�ev�enements attendus varie

comme 1=
p
M / 1=�t. Il semble donc naturel d'engendrer une distribution qui favorise les �ev�ene-

ments courts; on utilise ici une g�en�eration plate en ln(�t). Soit �tmin et �tmax les dur�ees minimum

et maximum envisag�ees. On tire un nombre al�eatoire X dans l'intervalle [ln(�tmin); ln(�tmax)].

La dur�ee associ�ee est alors

�t = eX : (6.17)

� Loi de distribution log normale

A�n d'avoir une e�cacit�e globale, int�egr�ee sur u0, �t, t0, et Fbase;R;B, r�ealiste compte tenu de

la distribution des dur�ees des �ev�enements observ�es par eros et macho, on peut g�en�erer la va-

riable �t selon une loi log normale de moyenne �egale �a 40 jours, et de dispersion �egale �a 20 jours

[Alcock et al., 1997a].

6.3 D�etermination de la ligne de base

La ligne de base d�esigne le 
ux le plus probable d'une �etoile. Je pr�esente ici un nouvel estimateur

robuste de ce 
ux particulier.

6.3.1 Test des changements de signe

Soit D une distribution constitu�ee de n variables al�eatoires x1; : : : ; xi; : : : ; xn r�eparties selon la

même loi L. Le test statistique des changements de signe consiste �a d�eterminer le nombre de paquets

de points cons�ecutifs situ�es de part et d'autre d'une certaine valeur du 
ux v. Si v est la valeur
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m�ediane de la distribution D, la probabilit�e PB d'obtenir une s�equence de run = p changements

de signe est donn�ee par la loi binomiale

PB(run = p) = B(n; p;
1

2
) = Cpn

�
1

2

�n
�
�
1

2

�n�p
= Cpn

�
1

2

�2n�p

: (6.18)

La valeur moyenne hruni du nombre de changements de signe est

hruni = n

2
; (6.19)

la variance (�2run) s'exprime par

�2
run

=
n

4
: (6.20)

Lorsque n devient grand, nous pouvons utiliser l'approximation normale �a la loi binomiale pour

calculer le degr�e de signi�cation de l'obtention de run = x changements de signe, o�u x peut être

une variable continue. La probabilit�e PG d'obtenir une s�equence de run = x changements de signe

devient alors

PG(run = x) = G(
n

2
;
n

4
; x) =

r
2

�n
� e�

(x�n=2)2

n=2 : (6.21)

La probabilit�e P� de trouver une valeur run = x dans l'intervalle [��;+�], avec � = �k��run, est

P� =

Z +�

��

G(
n

2
;
n

4
; x) dx : (6.22)

Dans le cas g�en�eral, il est utile de travailler avec la variable normalis�ee

NRUN =
x� n=2p

n

4

: (6.23)

Pour un ensemble de M distributions D1,. . .,DM , la distribution de NRUNhruni est alors une

gaussienne r�eduite centr�ee en 0 dans le cas de l'hypoth�ese nulle.

6.3.2 Calcul du 
ux de base avec le test des changements de signe

La recherche de microlentilles gravitationnelles est fond�ee sur la d�etection d'une 
uctuation

de la luminosit�e de l'�etoile en question par rapport �a un 
ux donn�e que l'on nomme : 
ux de

base ou ligne de base. Le 
ux de base est ainsi la valeur la plus probable de la luminosit�e d'une

�etoile. Plus on dispose de points de mesure, meilleure est sa d�etermination. Plusieurs m�ethodes

ont �et�e propos�ees pour la calculer : [Laurent, 1995, Renault, 1996, Palanque-Delabrouille, 1997,

Derue, 1998]. Une nouvelle fa�con d'estimer la ligne de base consiste �a utiliser la m�ethode des

changements de signe d�ecrite �a la section (sec. 6.3.1). La ligne de base Fbase est d�e�nie par la

valeur du 
ux qui maximise le nombre de changements de signe de part et d'autre du 
ux en

question. Autrement dit, pour chaque valeur test Ftest on calcule le nombre de paquets de points

cons�ecutifs (variable NRUN) situ�es de chaque côt�e de Ftest. On s�electionne ensuite le maximum

de paquets NRUNmax, associ�e au 
ux test (Ftest)NRUNmax
que l'on d�e�nit comme 
ux de base :

Fbase = (Ftest)NRUNmax
: (6.24)

6.3.3 Performances

Dans le cas d'une courbe de lumi�ere plate, le 
ux de base doit être aussi proche que possible

de la moyenne. Si l'�etoile subit un e�et de microlentille gravitationnelle, la valeur optimale de la

ligne de base serait la valeur moyenne qu'aurait l'�etoile en l'absence de cet e�et. Pour estimer la
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pr�ecision de d�etermination de la ligne de base on proc�ede de la fa�con suivante. On calcule le 
ux

moyen FNoA
moy

et la dispersion intrins�eque �NoA
I

des courbes de lumi�ere avant la g�en�eration d'un

�ev�enement microlentille. FNoA
moy

est calcul�e en deux passes, en excluant les points �a plus de 3 � �a la

seconde passe; c'est un estimateur robuste du 
ux de base pour une courbe de lumi�ere plate. La

dispersion intrins�eque �NoA
I

est calcul�e �a partir de l'�ecart-type de la distribution des S(ti), d�e�nis

par l'�ecart des mesures �a l'interpolation lin�eaire des deux points voisins :

S(ti) = F (ti)�
�
F (ti�1) + (F (ti+1)� F (ti�1))�

(ti � ti�1)
(ti+1 � ti�1)

�
: (6.25)

On d�e�nit le biais B dans le calcul de la ligne de base par

B =
Fbase � FNoAmoy

�NoA
int

: (6.26)

On note Bp l'estimateur pour les courbes plates, et Bs celui des courbes simul�ees en incluant un

�ev�enement microlentille. L'estimation de la ligne de base est d'autant meilleure que le biais est

faible. Il est aussi important d'avoir des dispersions des biais aussi faibles que possible.

R�esultats sur les courbes de lumi�ere plates

Les distributions de la variable Bp sont illustr�ees sur la �gure (�g. 6.10)), pour les couleurs

rouge et bleu, sur trois saisons d'observations. Les distributions sont sym�etriques, et le biais moyen

est assez faible, ce qui prouve que la m�ethode des changements de signe est un estimateur non

biais�e de la moyenne d'une distribution plate. Quantitativement, on a (champ lm010 ) :

hBpi �Bp
rouge � �0:02 � 0:25

bleu � 0:02 � 0:30

: (6.27)

Explication du biais sur les courbes de lumi�ere simul�ees

Dans le cas des �ev�enements simul�es, les distributions des biais Bs sont illustr�ees sur les �gures

(�g. 6.10) et (�g. 6.11) pour le champ lm010. Quantitativement, on a les r�esultats suivants :

hBsi �Bs
rouge � 0:25 � 0:5

bleu � 0:33 � 0:5

(6.28)

Pour les valeurs du tableau pr�ec�edent, u0 est tir�e uniformement entre 0 et 2, t0 est tir�e uniform�ement

sur toute la p�eriode d'observation plus ou moins 150 jours, et �t est aussi tir�e uniform�ement entre

10 et 250 jours. On note l'apparition d'un biais positif syst�ematique. N�eanmoins, ce biais n'est

pas imputable �a la m�ethode utilis�ee, mais il traduit l'e�et des �ev�enements longs sur la ligne de

base. Avec de tels �ev�enements, pratiquement tous les points de la courbe de lumi�ere peuvent se

trouver ampli��es. Prenons l'exemple d'un �ev�enement de dur�ee �t = 200 jours. Lorsque la lentille

se trouve �a �2 Re, c'est-�a-dire pendant 800 jours, l'ampli�cation est sup�erieure �a 6 %. La p�eriode

d'observation �etant de l'ordre de 1000 jours (avec des trous dans les donn�ees), il est impossible de

reconstruire le 
ux de de base. L'e�et est bien �evidemment accentu�e pour les �ev�enements longs

et tr�es ampli��es u0 < 1. Cette erreur syst�ematique est illustr�ee sur la �gure (�g. 6.11). Dans la

colonne de gauche, on a repr�esent�e les distributions des biais (rouge et bleu) pour des �ev�enements

\courts" �t < 150 jours, typiquement attendus d'apr�es les premiers r�esultats des recherches de

microlentilles vers les Nuages de Magellan (voir le chapitre (chap. 3)). Dans ce lot d'�ev�enements,

qui compte 60 % de la totalit�e, les biais sont pratiquement deux fois plus faibles. On fait alors

rarement une erreur sup�erieure �a 1 fois la dispersion intrins�eque. Au contraire, les �ev�enements

\longs" �t > 150 jours sont responsables des grandes valeurs des biais observ�es (�g. 6.11).
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6.4 M�ethode de correction des 
ux

6.4.1 Les e�ets syst�ematiques induits par l'�etape de photom�etrie

Description du probl�eme

Lorsque l'on visualise les courbes de lumi�ere des �etoiles, cens�ees être non variables, on se rend

compte qu'un grand nombre d'entre elles sont d�eform�ees (voir (�g. 6.18) et (�g. 6.19). Ces d�e-

formations traduisent des probl�emes syst�ematiques de la reconstruction photom�etrique des 
ux;

elles sont pr�esentes dans les deux couleurs bien qu'elles soient plus marqu�ees en bleu. Ces e�ets

syst�ematiques a�ectent une s�erie de quelques points cons�ecutifs dans le temps; ils doivent avoir

une origine commune en rouge et en bleu, il faut donc �etudier l'in
uence des variables telles que :

le seeing, la masse d'air, le fond de ciel, l'angle caract�eristique de la psf (voir chapitre (chap. 5)),

l'angle horaire . . . Ces s�eries de points d�eviants, corr�el�es en temps, peuvent sans aucun probl�eme

simuler le d�ebut ou la �n d'un e�et de microlentille. Ainsi, si on ne corrige pas les 
ux, les tr�es rares

candidats microlentilles se retrouvent noy�es parmi ces probl�emes photom�etriques apr�es quelques

coupures de l'analyse. On est alors oblig�e d'être plus exigeant sur les coupures ult�erieures, ce qui

diminue l'e�cacit�e de la châ�ne d'analyse. On constate essentiellement trois types de d�eformations

qui vont être pr�esent�ees ci-dessous. On propose ensuite une m�ethode ph�enom�enologique de cor-

rection des 
ux des courbes de lumi�ere a�n de rattraper, en partie, les probl�emes syst�ematiques

induits par la photom�etrie.

E�ets syst�ematiques corr�el�es au seeing

Parmi les d�eformations observ�ees on remarque de nombreuses courbes de lumi�ere qui pr�esentent

des formes de \[" (ou \\") sur chaque saison d'observation (�g. 6.18). Or, cette forme de \[" est
typique de l'�evolution du seeing des images prises au cours d'une saison (�g. 6.12). Le calcul du

coe�cient de corr�elation seeing-
ux �s�f , dans les deux couleurs, permet de quanti�er cet e�et

(�g. 6.13). Les seeings sont mauvais en d�ebut de saison (juillet-août) en �n de saison (avril-mai),

lorsque le lmc et le smc sont observ�es bas sur l'horizon, en d�ebut ou en �n de nuit. S'il n'y avait

aucune corr�elation entre le seeing et le 
ux, on s'attendrait �a avoir des distributions gaussiennes des

coe�cients de corr�elation, centr�ees sur 0 et de dispersion � � 0:07 (�g. 6.13). En cons�equence, les

distributions observ�ees montrent une tr�es forte corr�elation dans le cas des donn�ees. Dans le cas des

courbes simul�ees, l'e�et est moins important car les pics d'ampli�cation engendr�es n'ont aucune

raison de co��ncider avec les pics de seeing. Cependant, quelques grands coe�cients de corr�elation

sont encore pr�esents �a cause des �ev�enements engendr�es lors des pics de seeing, et des �ev�enements

dont le pic simul�e se trouve hors de la p�eriode d'observation.

E�ets syst�ematiques corr�el�es �a la masse d'air

On remarque aussi que certaines courbes de lumi�ere d'�etoiles constantes se comportent bien

jusqu'en �n de saison o�u l'on constate une mont�ee (ou une descente) drastique, ordonn�ee en temps,

d'une s�erie de points. Les 
ux des points de �n de saison peuvent même être multipli�es ou divis�es

par 3 (�g. 6.19). La courbe de la masse d'air (calcul�ee �a partir de la hauteur du lmc lors de la

prise des clich�es) en fonction du temps montre les mêmes caract�eristiques (�g. 6.15). Le calcul du

coe�cient de corr�elation entre la masse d'air et le 
ux �am�f , pour un grand nombre de courbes

de lumi�ere est illustr�e sur la �gure (�g. 6.15). Comme dans le cas du seeing, on s'attendrait, en

l'absence de corr�elations, �a avoir des distributions gaussiennes, centr�ees sur 0 et de dispersion

� � 0:07 (�g. 6.13). Dans le cas des donn�ees, les distributions observ�ees sont sym�etriques, centr�ees

pr�es de 0, mais de dispersions compl�etement anormales, traduisant une forte corr�elation pour une

grande fraction des courbes de lumi�ere. Dans le cas des �ev�enements simul�es, les distributions sont

un peu d�egrad�ees. En outre, on note l'apparition de coe�cients de corr�elation proches de 1 (surtout

en rouge). Ces grands coe�cients s'expliquent par la g�en�eration de microlentilles dont le pic se situe

au même moment que la mont�ee de la masse d'air (en �n de saison).

114



Chapitre 6

E�ets syst�ematiques corr�el�es �a l'angle horaire

Les corr�elations entre les 
ux et l'angle horaire ont �et�e recherch�ees. Elles sont bien moins

signi�catives que celles li�ees au seeing et �a la masse d'air. On ne les consid�erera pas dans la suite.

6.4.2 M�ethode ph�enom�enologique de correction des 
ux

Principe

Le principe est d'appliquer une correction lin�eaire des 
ux, d�ependant des variables : seeing,

masse d'air. Les autres variables, mentionn�ees pr�ec�edemment, ne seront pas utilis�ees car leur cor-

r�elation avec le 
ux n'est pas signi�cative. On pose F �, et Fc� les 
ux, avant et apr�es corrections;

� = R;B d�enote les couleurs rouge et bleu. On corrige les 
ux d'apr�es les relations suivantes :

Fc�
i
= F �

i
� �� � S�

i
� �� �A�

i
� 
� � S�

i
:A�
i
+K� ; (6.29)

ou ��
i
, ��

i
, 
�

i
, K� sont les coe�cients �a d�eterminer, S�

i
est un estimateur du seeing de l'image i, et

A�
i
est la masse d'air associ�ee �a l'image i. Pour r�esoudre le probl�eme analytiquement, on n�eglige le

terme du second ordre 
� � S�
i
:A�
i
. Le coe�cient K� n'est qu'une constante de normalisation. On

choisit de se normaliser �a un seeing de r�ef�erence S0, ainsi qu'�a une masse d'air A0 tels que

Fc�i = F �i si S�i = S�0 et A
�

i = A�0 : (6.30)

Avec ces contraintes l'�equation (eq. 6.29) se r�e�ecrit alors

Fc�i = F �i � �� � (S�i � S�0) � �� � (A�i �A�0) : (6.31)

Les trois prochaines sections d�ecrivent la m�ethode de d�etermination des coe�cients.

Corr�elation seeing-
ux

On veut obtenir des courbes de lumi�ere plates, qui ne pr�esentent plus qu'une faible corr�elation

avec le seeing. On choisit d'annuler le coe�cient de corr�elation entre le seeing et les 
ux corrig�es

��
s�fc :

��s�fc =
hFc� � hFc�iihS� � hS�ii

�Fc� :�S�
; (6.32)

o�u ��
Fc
, et ��

S
sont les �ecarts type des distributions des 
ux corrig�es et du seeing. En utilisant (eq.

6.29), l'�equation (eq. 6.32) se r�e�ecrit

��
s�fc =

�F �

�Fc�
:��
s�f � �� �

�S�

�Fc�
� �� � �A�

�Fc�
:��
s�am ; (6.33)

o�u �s�am est le coe�cient de corr�elation entre le seeing et la masse d'air.

Corr�elation masse d'air-
ux

Il en va exactement de même pour la masse d'air. Le coe�cient de corr�elation ��
am�fc entre la

masse d'air et les 
ux corrig�es est

��am�fc =
hFc� � hFc�iihA� � hA�ii

�Fc� :�A�
; (6.34)

L'�equation (eq. 6.34) se r�e�ecrit

��
am�fc =

�F �

�Fc�
:��
am�f � �� �

�A�

�Fc�
� �� � �S�

�Fc�
:��
am�s : (6.35)
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D�etermination des coe�cients

On d�etermine les coe�cients en r�esolvant les deux syst�emes (un par couleur) de deux �equations

�a deux inconnues : �
��
s�fc = 0

��
am�fc = 0

(6.36)

Les coe�cients �� et �� sont donc :(
�� = �F�

�S� :(1�(�
�

a�s
)2)
� (��

s�f � ��am�f :��am�s)
�� = �F�

�A� :(1�(�
�

a�s
)2) � (��

am�f � ��s�f :��am�s)
(6.37)

Dans l'analyse, on remplace donc les 
ux par les 
ux corrig�es avant la recherche de microlentilles.

Les r�esultats de cette correction sur les donn�ees sont pr�esent�es �a la section (sec. 6.4.4). L'e�et de

cette m�ethode sur les �ev�enements microlentilles simul�es est donn�e �a la section (sec. 6.4.5).

6.4.3 La m�ethode de correction des 
ux et la dispersion des 
ux des

courbes de lumi�ere

Il y a une autre fa�con de d�eterminer les coe�cients �� et �� de l'�equation (eq. 6.29). Pour ce

faire, on cherche �a minimiser la dispersion de la courbe de lumi�ere des 
ux corrig�es Fc en fonction

des param�etres �� et ��. Avec

Fc�i = F �i � �� � (S�i � S�0) � �� � (A�i �A�0) ; (6.38)

la dispersion des 
ux corrig�es s'�ecrit :

�2Fc� = hFc� � hFc�ii2
= h(F � � �� � S� � �� �A�) � h(F � � �� � S� � �� � A�)ii2 : (6.39)

Apr�es d�eveloppement de l'�equation (eq. 6.39), on a

�2Fc� = �2F � + 2���� � ��s�a��A��S
+(��)2 � (��S)

2 � 2�� � ��s�f��S��F
+(��)2 � (��A)

2 � 2�� � ��a�f��A��F : (6.40)

On minimise maintenant la dispersion des 
ux par rapport �a �� et �� :8<:
h
@�

2
Fc

@�

i
�=cte

= 0h
@�

2
Fc

@�

i
�=cte

= 0
(6.41)

Ces syst�emes de deux �equations �a deux inconnnues sont �equivalents aux syst�emes obtenus en

cherchant �a annuler les corr�elations entre les 
ux corrig�es et le seeing et la masse d'air (eq. 6.36).

En cons�equence, les coe�cients calcul�es en minimisant la dispersion des 
ux sont identiques �a ceux

de l'�equation (eq. 6.37); les deux m�ethodes sont donc strictement �equivalentes.

6.4.4 R�esultats de la correction sur les donn�ees

Conform�ement aux r�esultats de la section (sec. 6.4.3), la m�ethode de correction des 
ux est

�equivalente �a la minimisation de la dispersion des 
ux sur la courbe de lumi�ere. Sur la �gure (�g.

6.17) on a repr�esent�e le rapport des dispersions des 
ux apr�es et avant correction. Dans la couleur

rouge, on observe une diminution moyenne de la dispersion d'environ 12 %. Dans le bleu, l'e�et

est plus important, et l'on am�eliore en moyenne les dispersions de pr�es de 17 %.
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6.4.5 R�esultats de la correction sur les courbes simul�ees

Il peut y avoir un e�et pervers dans la m�ethode de la correction des 
ux (�g. 6.22). En e�et,

il peut exister une corr�elation arti�cielle entre les 
ux et la masse d'air ou le seeing si on a un

�ev�enement microlentille dont le pic est localis�e en �n de saison, lorsque les e�ets de seeing et de

masse d'air sont les plus importants. Dans ce cas, il peut être dangereux de remplacer les 
ux par

ces 
ux corrig�es, sous peine de modi�er la forme de l'�ev�enement en question. Une fa�con simple

de s'a�ranchir de cet inconv�enient est de corriger la courbe de lumi�ere d'une �etoile seulement si

l'on ne d�egrade pas la dispersion intrins�eque des 
ux de la courbe de lumi�ere de plus de 10 %.

La dispersion intrins�eque peut être consid�er�ee comme un estimateur de la qualit�e de la r�egularit�e

d'une courbe de lumi�ere. Cette coupure est illustr�ee sur la �gure (�g. 6.21). Dans le cas des

donn�ees, le rapport des sigmas internes apr�es et avant correction est presque toujours inf�erieur

�a 1. En revanche, la situation serait plus pr�eoccupante dans le cas des �ev�enements simul�es. La

moyenne du rapport des sigmas internes avant et apr�es correction reste presque �egale �a 1, mais un

nombre non n�egligeable de courbes voient leur dispersion interne d�et�erior�ee. Cette proportion de

mauvaises corrections est intrins�eque �a la m�ethode qui ne distingue pas les corr�elations physiques

des corr�elations accidentelles.

6.4.6 Coe�cient de corr�elation entre les 
ux rouge et bleu

Outre l'am�elioration des courbes de lumi�ere, la m�ethode de correction des 
ux d�evelopp�ee pr�e-

c�edemment a un attrait suppl�ementaire. En e�et, les courbes de lumi�ere originales sont fortement

corr�el�ees avec le seeing et la masse d'air, il en r�esulte donc une corr�elation induite entre les 
ux

rouge et bleu. Dans le cadre de la recherche de microlentilles gravitationnelles, le signal est achro-

matique (s'il n'y a pas de blending), et l'on observe ainsi dans deux bandes spectrales di��erentes

pour s'a�ranchir des fausses d�etections. On souhaiterait donc pouvoir s�electionner les microlen-

tilles, ou plus g�en�eralement les �etoiles variables, par leur grand coe�cient de corr�elation entre les

mesures des deux couleurs. Une telle coupure n'est pas envisageable �a cause des corr�elations com-

munes des mesures rouge et bleue avec le seeing et la masse d'air. Les microlentilles seraient alors

noy�ees dans un bruit syst�ematique, et on est alors oblig�e d'être tr�es exigeant. En revanche, cette

corr�elation est consid�erablement diminu�ee avec la correction des 
ux. Il est maintenant possible de

faire une s�election de premier niveau �a l'aide du coe�cient de corr�elation �frc�fbc des 
ux corrig�es

rouge et bleu (sec. 7.4).

Le probl�eme des grands coe�cients de corr�elation

On peut quanti�er l'anormalit�e du coe�cient de corr�elation des 
ux rouge et bleu. Sur la �gure

(�g. 6.23) on a repr�esent�e la distribution de �fr�fb. Cette �gure est isssue de l'analyse d'un champ

central dont environ N � 200 mesures sont exploitables (en moyenne) pour l'analyse. En l'absence

d'e�et syst�ematique, la distribution des coe�cients de corr�elation devrait être une gaussienne

centr�ee en 0 et de dispersion

�nul =
1p
N
� 0:07 : (6.42)

On s'attend donc �a avoir moins de 2.5 % des points, de chaque côt�e de la distribution, �a j�fr�fbj >
0:14. Cette contrainte est bien reproduite du côt�e des anticorr�elations; on s'attendrait donc �a avoir

normalement le sym�etrique de la partie gauche de la distribution dans le cas de l'hypoth�ese nulle

(�g. 6.23). La distribution observ�ee est en fait loin d'être sym�etrique, et �a peu pr�es 70 % des �etoiles

se trouvent �a plus de 2 �nul de la moyenne. Environ 6 % des �etoiles seraient alors s�electionn�ees par

la coupure �fr�fb > 0:7, tandis qu'on s'attend �a moins de 1 % d'�etoiles intrins�equement variables.

La même coupure appliqu�ee aux 
ux corrig�es s�electionne moins de 2 % des �etoiles; on peut ainsi

isoler les �etoiles variables avec un rapport signal sur bruit 3 fois meilleur.

Corr�elation des 
ux et variable de Fisher

Pour ajuster la coupure visant �a isoler les �etoiles intrins�equement variables, il est pratique

d'utiliser la variable de Fisher ffr�fb associ�ee au coe�cient de corr�elation entre les 
ux rouge et

117



6.4. M�ETHODE DE CORRECTION DES FLUX

bleu �fr�fb :

ffr�fb =
1

2
� ln

�
1 + �fr�fb

1� �fr�fb

�
: (6.43)

Cette variable a l'avantage de projeter l'ensemble des coe�cients de corr�elation de l'intervalle

[�1; 1] sur l'intervalle ]�1;+1[. Il est ainsi plus ais�e de dissocier deux coe�cients de corr�elation

proches. Toutes les courbes de lumi�ere n'ont pas le même nombre de points, on normalise donc la

variable de Fisher �a sa dispersion attendue dans le cas de l'hypoth�ese nulle : �f =
p
N � 3, o�u N

est le nombre de paires de points des courbes de lumi�ere rouge et bleue. On travaille donc avec la

variable normalis�ee fn

fn;fr�fb =
1

2
p
N � 3

� ln

�
1 + �fr�fb

1� �fr�fb

�
: (6.44)

Les distributions de cette variable sont illustr�ees sur la �gure (�g. 6.23), pour toutes les �etoiles (en

haut) et pour les 50 % des �etoiles les plus faibles (en bas). La visualisation des histogrammes fait

apparâ�tre les coupures naturelles �a imposer pour s�electionner les �etoiles variables, par extrapolation

de la d�ecroissance jusqu'�a l'axe des abscisses. Dans le cas des 
ux non corrig�es, la distribution de fn
chute �a 29 pour toutes les �etoiles et �a 25 pour les �etoiles faibles. Une coupure �a fn > 20 (accept�e)

s�electionne 2.5 % des �etoiles. La situation est di��erente pour les 
ux corrig�es, o�u la distribution

de fn chute �a 25 pour toutes �etoiles et �a 17 pour les �etoiles de 
ux inf�erieurs �a 3000 adu. Une

coupure �a fn > 10 (accept�e) s�electionne moins de 1 % des �etoiles, ce qui correspond (�a un facteur

2 pr�es) �a la fraction d'�etoiles intrins�equement variables que nous sommes capables de d�etecter. On

peut aussi noter que l'on gagne plus sur la correction des �etoiles faibles (�g. 6.24).
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Estimation de la ligne de base
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Fig. 6.10 : Estimation de la ligne de base (donn�ees �a gauche et Monte Carlo de microlentilles �a droite),
dans le rouge (haut), et dans le bleu (bas). Dans le cas des courbes plates, le biais Bp est compatible avec

0. On note l'apparition syst�ematique d'un biais positif pour les courbes simul�ees (voir texte).

Estimation de la ligne de base pour les courbes simulees
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Fig. 6.11 : Illustration du biais dans la d�etermination du 
ux de base , dans le rouge (haut), et dans
le bleu (bas). Le biais est faible pour les �ev�enements \courts' �t < 150 jours (gauche). Dans le cas des

�ev�enements longs �t > 150 (droite), l'ensemble des 
ux sur la p�eriode d'observation est ampli��e. On ne

peut donc pas estimer la ligne de base r�eelle, ce qui cr�ee un biais positif syst�ematique (voir texte).
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Fig. 6.12 : Courbe de l'�evolution du seeing sur 3 saisons d'observations d'un champ, en rouge (haut) et en

bleu (bas). La variable repr�esent�ee est (Sx + Sy)=2, en pixels. Pour chaque saison d'observation, le seeing

�evolue en forme de \[" (en moyenne). Cette forme ou son oppos�e sont aussi pr�esentes sur les courbes de
lumi�ere de certaines �etoiles cens�ees être non variables.
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Fig. 6.13 : Coe�cient de corr�elation entre le seeing et le 
ux (donn�ees et Monte Carlo de microlen-

tilles), pour les donn�ees (haut) et pour les courbes de lumi�ere simul�ees (en bas). Les deux couleurs sont
respectivement repr�esent�ees dans la colonne de gauche et la colonne de droite.

121



6.4. M�ETHODE DE CORRECTION DES FLUX

Fig. 6.14 : Courbe de l'�evolution de la masse d'air sur trois saisons d'observations d'un champ, en rouge

(haut) et en bleu (bas). La masse d'air reste stable durant les trois premiers quarts de chaque saison; ensuite,
les Nuages de Magellan sont observ�es plus bas sur l'horizon, et la masse d'air crô�t continuellement jusqu'�a

la �n de la saison en question. On remarque cette même �evolution sur certaines courbes de lumi�ere d'�etoiles

cens�ees être plates.
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Fig. 6.15 : Coe�cient de corr�elation entre la masse d'air et le 
ux (donn�ees et Monte Carlo de microlen-

tilles), pour les donn�ees (haut) et pour les courbes de lumi�ere simul�ees (en bas). Les deux couleurs sont
respectivement repr�esent�ees dans la colonne de gauche et la colonne de droite.
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6.4. M�ETHODE DE CORRECTION DES FLUX

Fig. 6.16 : Illustration de l'am�elioration de la dispersion d'une courbe de lumi�ere (en bleu). En haut on

a repr�esent�e la courbe de lumi�ere avant correction des 
ux. La courbe apr�es correction est en bas. Les 
ux

sont donn�es en adu, les jours en \jours eros". Le trait horizontal mat�erialise la ligne de base calcul�ee avant
correction des 
ux. L'�etoile en question est tr�es faible, et son 
ux est fortement a�ect�e par les conditions

de seeing et de masse d'air. Cette �etoile est quasiment inutilisable pour l'analyse avant correction �a cause

de sa grande dispersion qui pourrait la cataloguer comme une �etoile intrins�equement variable, ce qui n'est
plus le cas apr�es correction.
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sfcr/sfr

Rapport des dispersions des flux corriges et non corriges
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Fig. 6.17 : Comparaison des dispersions des 
ux corrig�es et non corrig�es en rouge (gauche) et bleu (droite),

pour les donn�ees (haut) et le Monte Carlo (bas). On a repr�esent�e le rapport des dispersions des 
ux calcul�ees
apr�es et avant correction. Dans tous les cas, on v�eri�e bien que l'on a diminu�e la dispersion des 
ux des

courbes de lumi�ere, conform�ement aux r�esultats de la section (sec. 6.4.3). On constate en moyenne 12 %

d'am�elioration en rouge, et pr�es de 17 % en bleu.
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Fig. 6.18 : Correction des 
ux pour une �etoile a�ect�ee d'une syst�ematique fortement corr�el�ee avec le

seeing. La colonne de gauche repr�esente la couleur rouge, et celle de droite la couleur bleue. En haut

sont repr�esent�ees les courbes de lumi�ere originales. Les courbes corrig�ees sont au au milieu. Les valeurs

des corrections appliqu�ees �a chaque point sont donn�ees en bas. On constate l'e�et tr�es concluant de la

correction dans les deux couleurs (notez le changement d'�echelle de l'axes des ordonn�ees), même si l'e�et

est nettement plus marqu�e en bleu.
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Fig. 6.19 : Correction des 
ux pour une �etoile a�ect�ee d'une syst�ematique fortement corr�el�ee avec la

masse d'air. La colonne de gauche repr�esente la couleur rouge, et celle de droite la couleur bleue. En

haut sont repr�esent�ees les courbes de lumi�ere originales. Les courbes corrig�ees sont au milieu. Les valeurs

des corrections appliqu�ees �a chaque point sont donn�ees en bas. On constate l'e�et tr�es concluant de la

correction dans les deux couleurs. Les corrections sont plus importantes en bleu qu'en rouge o�u l'e�et

syst�ematique est moins important.
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POSITION DES ETOILES NON CORRIGEES DANS LE DIAGRAMME COULEUR-MAGNITUDE
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Fig. 6.20 : Position des �etoiles de 
ux non corrig�ees dans le diagramme couleur-magnitude. On a repr�esent�e

le diagramme couleur-magnitude pour toutes les �etoiles du champ consid�er�e (gauche), et pour les �etoiles

non-corrig�ees (droite). On choisit de ne pas corriger une �etoile si la proc�edure d�egrade sa dispersion interne
de plus de 10 % apr�es correction. Pour le champ en question, ce crit�ere s'applique dans 5 % des cas. La

population des �etoiles non corrig�ees n'est pas repr�esentative de la population des �etoiles, et la majeure partie

des �etoiles dont les 
ux ne sont pas modi��es appartiennent �a des zones typiques du diagramme couleur-
magnitude peupl�ees d'�etoiles variables. On remarque sp�ecialement la trace de la branche des g�eantes rouges

et la quasi-totalit�e des �etoiles tr�es rouges.

128



Chapitre 6

sifcr/sifr

Comparaison des sigmas internes des flux corriges et non corriges
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Fig. 6.21 : Distributions du rapport des dispersions internes des 
ux corrig�es et non corrig�es en rouge

(gauche), et en bleu (droite), pour les donn�ees (haut) et les courbes simul�ees (bas). Dans le cas des donn�ees,

ce rapport est quasiment toujours inf�erieur �a 1, preuve que les courbes de lumi�ere ne sont pas d�egrad�ees.
Dans le cas de la simulation de microlentilles, ce rapport peut être sup�erieur �a 1, si les 
ux d'un �ev�enement

sont corr�el�es �a une variable telle que le seeing ou la masse d'air. Pour �eviter de d�egrader la courbe de

lumi�ere de ces �ev�enements, on choisit de ne pas corriger les 
ux si la dispersion interne est d�egrad�ee de
plus de 10%.
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6.4. M�ETHODE DE CORRECTION DES FLUX

Fig. 6.22 : Correction impos�ee �a une courbe de lumi�ere simul�ee. La colonne de gauche repr�esente la couleur

rouge, et celle de droite la couleur bleue. En haut sont repr�esent�ees les courbes de lumi�ere originales. Les
courbes corrig�ees sont au milieu. Les valeurs des corrections appliqu�ees �a chaque point sont donn�ees en

bas. Dans l'analyse, cette courbe n'est en r�ealit�e pas corrig�ee car la dispersion intrins�eque des 
ux corrig�es

d�epasse de plus de 10 % celui des 
ux non corrig�es. Ici, on a volontairement repr�esent�e la correction que

l'on aurait appliqu�ee si l'on n'avait pas ajout�e la coupure suppl�ementaire d�ecrite dans la section (sec. 6.4.5).

Cette mauvaise correction est induite par la corr�elation accidentelle entre le seeing et les 
ux. La corr�elation

se trouve être importante car le \[" de seeing est au même moment que la mont�ee de l'�ev�enement. Or, la
correction calcul�ee est proportionnelle au coe�cient de corr�elation entre le seeing et les 
ux (eq. 6.37); les

corrections sont ainsi anormalement ampli��ees sur toute la courbe de lumi�ere.
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Fig. 6.23 : Distribution des coe�cients de corr�elation entre les 
ux rouge et bleu, avant (traits pointill�es)

et apr�es (traits pleins) corrections, pour les donn�ees (haut), et les microlentilles simul�ees (bas). Pour les

donn�ees, dans le cas de l'hypoth�ese nulle, on s'attendrait �a avoir une distribution gaussienne centr�ee en 0,
et de dispersion �nul � 0:07 (on a environ 200 points de mesure par courbe de lumi�ere). Les 2 distributions

observ�ees sont loin du compte; cependant, on note l'am�elioration de la distribution de �fr�fb avec les


ux corrig�es. Dans ce cas, une coupure �a �fr�fb > 0:7 s�electionne moins de 2 % des �etoiles (cette même

coupure appliqu�ee avant correction en s�electionne 3 fois plus). Dans le cas des microlentilles simul�ees, il y

a �evidemment une grande corr�elation entre les 
ux li�ee �a la g�en�eration de signaux identiques dans les deux

couleurs.
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Fig. 6.24 : Utilisation de la variable de Fisher pour l'�etude de la corr�elation entre les 
ux rouge et bleu,

avant (pointill�es) et apr�es (traits pleins) corrections pour les donn�ees : pour toutes les �etoiles (avec 180

secondes de temps de pose) en haut, et pour les �etoiles de 
ux sup�erieur �a 3000 adu en bas. La distribution

est nettement am�elior�ee avec les 
ux corrig�es, o�u une coupure �a fn > 15 (accept�e) s�electionne moins de 1

% des �etoiles. On peut noter le comportement parabolique attendu du côt�e n�egatif, et un comportement
lin�eaire (caract�eristique d'une d�ecroissance exponentielle) du côt�e positif.
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Filtrage : Cr�eation des �chiers de

suivi r�eduits

Comme nous l'avons vu au chapitre (chap. 4), le volume de donn�ees �a analyser est consid�erable.

A�n de faciliter les analyses ult�erieures, je pr�esente ici un processus utilis�e pour r�eduire le volume

de donn�ees d'un facteur 10, en conservant uniquement les �etoiles ayant vari�e au moins une fois

durant la p�eriode d'observation (sec. 7.1) et (sec. 7.2).

Je m'attache particuli�erement au �ltre de microlentilles (sec. 7.3) et au �ltre d'�etoiles variables

(sec. 7.4) d�evelopp�es dans le cadre de cette th�ese.

Pour �nir, je d�ecris d'autres �ltres d'�etoiles variables [Derue, 1998] utilis�es en vue de conserver de

tels astres pour des �etudes astrophysiques ult�erieures dans le cadre de la mise �a disposition des

donn�ees eros (sec. 7.4) �a la communaut�e astrophysique.

7.1 Programme d'�elimination des �etoiles stables

Les �chiers de suivi contiennent toutes les informations n�ecessaires �a l'analyse. Le volume de

stockage de l'information a �et�e divis�e par un facteur 2 par rapport aux images; n�eanmoins la

quantit�e de donn�ees �a manipuler demeure �enorme. Pour 64 �chiers de suivi produits sur les 3

saisons d'observation, on a � 12000 blocs de 50 Mo, soit un total de 600 Go. Il est �evident que seul

le centre de calcul permet de g�erer une telle quantit�e de donn�ees. Cependant, les machines du centre

de calcul du ccin2p3 de Lyon sont 3 fois plus lentes que celle du cea/Saclay, et l'acc�es des �chiers

sur disque prend aussi plus de temps qu'�a Saclay. Lorsque l'on remarque que moins de 1% des

�etoiles sont intrins�equement variables et que la probabilit�e d'observer un �ev�enement microlentille

est encore bien plus faible, on aboutit �a la conclusion que 99% de chaque �chier de suivi ne contient

aucune information int�eressante du point de vue des astres variables (mais on pourrait faire d'autres

�etudes avec toutes les �etoiles, telle que l'�etude des corr�elations �a deux �etoiles dans les Nuages de

Magellan). On applique donc une s�erie de crit�eres de s�election des �etoiles ayant 
uctu�e au moins

une fois durant la p�eriode d'observation. L'objectif est de comprimer d'environ un facteur 10 les

�chiers de suivi originaux. Les �chiers de suivi r�eduits sont donc plus facilement manipulables,

et l'analyse �nale peut être men�ee �a bien localement (au cea/Saclay), et ce �a plusieurs reprises

a�n d'optimiser les programmes de s�eparation des microlentilles du fond. Au total, un �ltre (avec

2 niveaux) orient�e vers la recherche de microlentilles, et 3 �ltres plus g�en�eriques orient�es sur la

recherche d'�etoiles variables sont appliqu�es aux courbes de lumi�ere. L'organisation du �ltrage et

les principes de fonctionnement des �ltres sont donn�es dans les sections suivantes.
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TECHNIQUES

7.2 Organisation g�en�erale du programme de �ltrage et

points techniques

Un des deux �ltres de recherche d'�etoiles variables [Derue, 1998] n�ecessite une premi�ere passe

pour calculer la r�esolution photom�etrique moyenne des �etoiles par gamme de 
ux. Le �ltrage se

d�eroule donc comme suit :

{ Premi�ere passe : Calcul de la r�esolution photom�etrique par intervalle de 
ux.

{ Deuxi�eme passe : Application des di��erents �ltres. On �ecrit un �chier contenant toutes les

�etoiles s�electionn�ees1 .

{ Cr�eation du �chier de suivi r�eduit �a partir de la liste engendr�ee ci-dessus. On renomme les

�chiers de suivi en substituant la lettre p du champ de traitement par la lettre f. Par exemple,

lm02101nrp103.sv devient lm02101nrf103.sv.

La base de donn�ee ErosDb du centre de calcul d'eros a �et�e modi��ee a�n de prendre en compte

les �chiers de suivi r�eduits. En plus des suivis r�eduits, on cr�ee des �chiers par quart de ccd �ltr�e.

Ils contiennent toutes les informations sur le d�eroulement du processus de �ltrage. Ces �chiers

ont la même racine que le �chier de suivi r�eduit en question, et on leur ajoute respectivement les

extensions 1.hbk et 2.hbk pour les passes 1 et 2.

7.3 Filtrage orient�e sur la recherche de microlentilles

7.3.1 Filtrage de niveau 1 : Recherche de 
uctuations signi�catives

La premi�ere �etape de l'analyse des courbes de lumi�ere consiste �a s�electionner les �etoiles qui

ont vari�e durant la p�eriode d'observation. C'est le but du �ltre num�ero 1 (Filtre1). Ce dernier est

applicable, et appliqu�e ici, ind�ependamment dans les deux couleurs. Ce �ltrage de premier niveau

est tr�es g�en�eral : on recherche simplement une 
uctuation signi�cative sur les courbes de lumi�ere.

Dans cette section, on d�e�nit une 
uctuation et sa signi�cation statistique (par deux m�ethodes

di��erentes) 2.

D�e�nition d'une 
uctuation

On consid�ere la courbe de lumi�ere d'une �etoile comportant Ncl points de mesure dans une

couleur donn�ee. Soit mcl la moyenne des 
ux de l'�etoile, �cl sa dispersion, et Fb;cl son 
ux de base

calcul�e par la m�ethode des changements de signe d�ecrite �a la section (sec. 6.3). Une bosse est d�e�nie

comme un ensemble de Nb points cons�ecutifs d'un même côt�e de la ligne de base 3. Les conditions

suivantes sont requises pour la validation d'une 
uctuation :

{ La 
uctuation d�emarre par un point �a plus de 1.5 �cl de Fb;cl.

{ La 
uctuation s'arrête si deux points cons�ecutifs ne se trouvent pas �a plus de 1.5 �cl de Fb;cl.

{ La 
uctuation est valid�ee si elle comporte au moins 5 points.

L'�echantillonnage typique des champs du lmc est d'environ 1 point tous les 5 jours durant les

deux premi�eres saisons d'observation. Une bosse de 5 points correspond �a une dur�ee d'environ 20

jours. Un �ev�enement comportant moins de 5 points dans le pic serait di�cilement distinguable d'un

bruit de fond ou d'une syst�ematique du programme de photom�etrie. C'est pourquoi on a choisi le

compromis de valider une bosse au-del�a de 5 points signi�catifs.

1Une �etoile est �ecrite dans ce �chier si elle a �et�e s�electionn�ee par au moins un �ltre dans au moins une couleur.
2Une 
uctuation d�etect�ee sera aussi appel�ee \bosse".
3La 
uctuation est dite positive si les points sont au dessus du 
ux de base, et n�egative dans le cas contraire.
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Estimateur LPN

Pour estimer la signi�cation statistique d'une bosse, on utilise l'estimateur LPN d�evelopp�e par

[Palanque-Delabrouille, 1997]. Si les points sont r�epartis de fa�con gaussienne autour de la ligne de

base (Fb), la probabilit�e d'avoir N points cons�ecutifs d'un même côt�e de la base �a xi �ecarts types

est :

P(Xi > xi; 8i 2 [1; N ]) =

i=NY
i=1

P(Xi > xi) (7.1)

=

i=NY
i=1

1

2
Erfc

�
xip
2

�
; (7.2)

o�u l'�ecart type xi est d�e�ni par

xi =

����Fi � Fb�i

���� : (7.3)

avec Erfc la fonction erreur ; Fi et �i sont respectivement le 
ux et l'erreur associ�es au point i.

L'estimateur LPN est obtenu en prenant l'oppos�e du logarithme de la probabilit�e d�e�nie ci-dessus :

LPN = N log 2�
i=NX
i=1

log

�
Erfc

�
xip
2

��
: (7.4)

On associe arbitrairement un signe positif �a une 
uctuation dont les points se situent au-dessus

du 
ux de base, et vice-versa. Par rapport �a la signi�cation statistique qu'aurait donn�ee une loi

de �2, cet estimateur a tendance �a donner plus de poids aux petites 
uctuations comportant

beaucoup de points, plutôt qu'aux s�equences courtes de points \divergents" (souvent induites

par des probl�emes photom�etriques). N�eanmoins, il manque une information �a cet estimateur de

signi�cation de 
uctuation. En e�et, admettons que l'on ait une microlentille sur une courbe de

lumi�ere; la signi�cation statistique est LPML. Si on m�elange les temps des points qui sont dans la

bosse et que l'on recalcule la signi�cation statistique, on obtient aussi LPML. Autrement dit, ces

estimateurs ne prennent pas en compte l'information temporelle, c'est-�a-dire l'ordre des 
ux des

points dans la bosse. Pourtant cette information est essentielle pour dissocier les microlentilles du

bruit de fond, et l'on verra par la suite comment on peut la prendre en compte a posteriori dans

la châ�ne d'analyse. Dans le �ltre, on s�electionne les courbes de lumi�eres telles que (�g. 7.1) :

Coupure f1 :

zones

1; 2 3 �a10

rouge LPN > 15 LPN > 10

bleu LPN > 15 LPN > 10

(7.5)

Estimateur NRUNmin

On utilise la statistique des changements de signe pour calculer la ligne de base (sec. 6.3.1).

Pour cela, on recherche le 
ux qui maximise le nombre de changements de signe. On a alors

runmax paquets de points cons�ecutifs pour le 
ux test Fbase = (Ftest)NRUNmax
, o�u NRUNmax

est la variable normalis�ee �a la moyenne et �a l'�ecart type attendu de cette statistique dans le cas

de l'hypoth�ese nulle (eq. 6.23). A l'inverse, on peut rechercher le 
ux qui minimise le nombre

de changements de signe, ce qui donne runmin paquets de points cons�ecutifs pour le 
ux test

(Ftest)NRUNmin
. Dans le cas d'une courbe de lumi�ere plate, on s'attend �a trouver une valeur de

runmin proche de celle de runmax car, en principe, 95% des 
ux se trouvent dans un intervalle de

�2�cl autour du 
ux moyenmcl. Par contre, dans le cas d'une �etoile variable ou d'une microlentille

gravitationnelle, on doit minimiser le nombre de paquets de points cons�ecutifs en s'�ecartant du 
ux

de base. On s'attend alors �a avoir runmin � runmax, ce qui permet de signer la pr�esence d'une


uctuation sur la courbe de lumi�ere. La 
uctuation sera d'autant plus importante que le nombre

de paquets runmin est faible. Cette m�ethode est, tout comme celle du calcul de la ligne de base,
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Fig. 7.1 : Distribution de l'estimateur LPN (donn�ees et Monte Carlo). Contrairement �a ce qui est donn�e

dans la l�egende de la �gure, le trait plein correspond au Monte Carlo, et le trait pointill�e correspond aux

donn�ees.

non param�etrique au sens o�u l'on utilise uniquement l'ordre des points sur la courbe de lumi�ere. Il

y a tout de même une restriction �a faire dans le calcul de runmin, car si on consid�ere tous les 
ux

tests pour la recherche, on trouvera toujours runmin = 1 pour les deux 
ux extrema de la courbe

de lumi�ere en question. On utilise donc tous les points pour la recherche de runmin, mais on limite

l'excursion du 
ux test Ftest �a �34% de la m�ediane de la distribution des 
ux. Pour le �ltrage, on

s�electionne les courbes de lumi�ere telles que (�g. 7.2) :

Coupure f2 :

zones

1; 2 3 �a 10

rouge NRUNmin < �7 NRUNmin < �4
bleu NRUNmin < �7 NRUNmin < �4

(7.6)

La variable NRUNmin a la particularit�e de ne pas prendre en compte l'erreur sur les 
ux; son

calcul est de plus extrêmement rapide (il se fait en même temps que celui de la ligne de base).

Dans l'analyse, on s�electionne le \ou" de ces deux premi�eres coupures. D'ailleurs, nous nous sommes

rendu compte que les variables LPN et NRUNmin sont fortement corr�el�ees (�g. 7.3).

7.3.2 Filtrage de niveau 2 : Am�elioration du rapport signal/bruit

Alors que l'objectif du �ltre de niveau 1 est de rechercher des 
uctuations signi�catives sur les

courbes de lumi�ere, celui du �ltre de niveau 2 est de faire le tri entre les 
uctuations physiques et les

variations induites par des probl�emes photom�etriques, et les �etoiles variables �a grande dispersion

dans la bosse d�etect�ee. Les deux crit�eres de s�election invent�es �a cette �n sont d�ecrits ci-dessous.
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FILTRE DE NIVEAU 1
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Fig. 7.2 : Distribution de l'estimateur NRUNmin (donn�ees et Monte Carlo). Contrairement �a ce qui est
donn�e dans la l�egende de la �gure, le trait plein correspond au Monte Carlo, et le trait pointill�e correspond

aux donn�ees.
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Fig. 7.3 : Corr�elation entre les estimateurs NRUNmin et LPN .
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Variable  utilis�ee pour am�eliorer le rapport signal sur bruit

Même apr�es la correction syst�ematique des 
ux des courbes de lumi�ere (sec. 6.4), il subsiste

des bosses non physiques. Il s'agit souvent de points cons�ecutifs associ�es �a une p�eriode de mauvais

temps, ou �a un probl�eme technique temporaire (re
et de la lune sur les cam�eras par exemple . . .).

Pour am�eliorer le rapport signal sur bruit, on utilise la m�ethode suivante :

{ On �ltre la courbe de lumi�ere �a l'aide d'une fenêtre glissante de cinq points. Pour les N-5

fenêtres, on calcule la moyenne et la dispersion des 
ux.

{ On appelle H la fenêtre dont la valeur moyenne est maximale, et L celle dont la valeur

moyenne est minimale.

{ On calcule �hb la dispersion des 
ux hors de la 
uctuation d�etect�ee.

On d�e�nit la variable  telle que

 =
H � L
�hb

: (7.7)

Dans le �ltre, apr�es la premi�ere s�election du �ltre de niveau 1, on s�electionne les �etoiles telles que :

FILTRE DE NIVEAU 2
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Fig. 7.4 : Variable  = (H �L)=�hb d'am�elioration de signal sur bruit. Contrairement �a ce qui est donn�e

dans la l�egende de la �gure, le trait plein correspond au Monte Carlo, et le trait pointill�e correspond aux

donn�ees.

Coupure f3 :

zones

1; 2 3 �a 10

rouge  > 4  > 4

bleu  > 4  > 4

(7.8)
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7.4 Filtrage des �etoiles dont les 
ux rouge et bleu sont for-

tement corr�el�es

Au chapitre (chap. 6), on a vu que la m�ethode de correction des 
ux permettait de rendre ex-

ploitable, pour l'analyse, le coe�cient de corr�elation entre les 
ux corrig�es rouge et bleu (�frc�fbc).

La distribution des variables �frc�fbc associ�ees �a chaque �etoile est repr�esent�ee sur la �gure (�g.

7.5), pour les donn�ees et les �ev�enements simul�es. Dans le �ltre, on accepte les �etoiles telles que :

Crit�ere de corr�elation : �frc�fbc > 0:7 : (7.9)

fcrvfcb

COEFFICIENT DE CORRELATION DES FLUX ROUGE ET BLEU (DONNEES)
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(a) Distribution de �frc�fbc pour les donn�ees. En
l'absencede corr�elation, on s'attend �a h�frc�fbci � 0
et ��frc�fbc � 0:07. La distribution exp�erimentale a

le comportement attendu pour les anticorr�elations.

fcrvfcb
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(b) Distribution de �frc�fbc pour les �ev�enements
microlentilles simul�es, sur la p�eriode d'observation
�150 jours. u0 est tir�e entre 0 et 2, et �t entre 10 et

250 jours.

Fig. 7.5 : Filtrage des �etoiles variables : Utilisation du coe�cient de corr�elation �frc�fbc des 
ux rouge

et bleu (donn�ees et Monte Carlo). Les zones d'acceptance sont repr�esent�ees par les parties hachur�ees

(�frc�fbc > 0:7).

Ce nouveau crit�ere a l'avantage de pouvoir s�electionner des �etoiles ayant faiblement vari�e de fa-

�con achromatique.On peut ainsi r�ecup�erer d'�eventuels candidats longs et peu ampli��es, susceptibles

d'�echapper au crit�ere de signi�cation minimale de la bosse (petit LPN ou/et grand NRUNmin).

7.5 Filtrage des �etoiles variables

Les �ltres microlentilles sont tous fond�es sur la d�etection d'une 
uctuation, en comparant le


ux des points de la bosse �a la ligne de base en unit�e de dispersion de la courbe de lumi�ere.

Cette m�ethode, associ�ee aux coupures d'am�elioration du rapport signal sur bruit, laisse �echapper

les �etoiles variables �a courte p�eriode, ou de tr�es grande dispersion. Pour conserver la possibilit�e

de faire une recherche syst�ematique des �etoiles variables p�eriodiques de type C�eph�eides ou RR-

Lyrae, deux �ltres, d�evelopp�es par [Derue, 1998], ont �et�e appliqu�es aux courbes de lumi�ere. Une

recherche de p�eriode sur les dizaines de millions d'�etoiles analys�ees serait coûteuse en temps de

calcul et inutile dans 99% des cas. Les �ltres utilisent donc des caract�eristiques g�en�eriques des
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�etoiles variables autres que leur p�eriodicit�e. Dans ce qui suit, le choix des coupures est e�ectu�e en

comparant les donn�ees et un Monte Carlo d'�etoiles variables sinuso��dales. On engendre des p�eriodes

comprises entre 0:2 et 30 jours et des amplitudes de modulation pic-�a-pic comprises entre 20% et

100%.

7.5.1 Filtre variable 1 : Test de dispersion des 
ux

On consid�ere la courbe de lumi�ere d'une �etoile comportant Ncl points de mesure dans une

couleur donn�ee. Soit �cl la dispersion de la courbe de lumi�ere, et Fb;cl le 
ux de base. Ce �ltre

compare la dispersion relative des 
ux �cl=Fb;cl �a la r�esolution photom�etrique moyenne h�resoli
pour les �etoiles appartenant �a la même gamme de 
ux. On d�e�nit la variable de s�election & par :

& =
�cl=Fb;cl

�resol
: (7.10)

Dans le cas d'une �etoile non variable, on s'attend �a avoir & � 1; la variable & est plus �elev�ee dans le

cas d'une �etoile variable (�g. 7.7). Dans le �ltre, les deux couleurs sont combin�ees pour s�electionner

FILTRE : Test de dispersion sur un Monte Carlo sinusoidal
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(a) Cas du Monte Carlo sinuso��dal. Les p�eriodes sont
engendr�ees entre 0:2 et 30 jours et les amplitudes
de modulation pic-�a-pic sont comprises entre 20% et
100%.

FILTRE : Test de dispersion sur les donnees
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(b) Cas des donn�ees.

Fig. 7.6 : Filtrage des �etoiles variables : principe du test de dispersion. Dans les deux cas, la zone d'ac-

ceptance se situe au-del�a du quart de cercle centr�e en (1,1) et de rayon
p
25

une �etoile :

Crit�ere de dispersion : (&(rouge) � 1)2 + (&(bleu) � 1)2 � 25 : (7.11)

Dans le plan (&(R); &(B)), la zone d'acceptance est au-del�a d'un cercle centr�e sur le point (1,1) et

de rayon
p
25. L'e�et de cette coupure est illustr�e sur la �gure (�g. 7.6) dans le cas des donn�ees et

du Monte Carlo.

7.5.2 Filtre variable 2 : Test de Kolmogorov-Smirnov

On consid�ere une courbe de lumi�ere comportant Ncl points de mesures, et G(f) la fonction

de r�epartition exp�erimentale des 
ux f. Le test de Kolmogorov-Smirnov (KS) est utilis�e pour
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Filtre : Resolution photometrique
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Fig. 7.7 : Filtrage des �etoiles variables : r�esolution photom�etrique pour les donn�ees (gauche) et le Monte

Carlo sinuso��dal (droite), en rouge (haut) et bleu (bas). D�es 1000 adu on peut raisonnablement distinguer

les �etoiles variables par le crit�ere de dispersion.

s�electionner les �etoiles dont les 
ux suivent une loi de r�epartition th�eorique P (f). On d�e�nit

SNcl (f) la distribution cumul�ee des 
ux

SNcl (f) =
i

Ncl
; (7.12)

o�u i est le nombre de mesures de 
ux inf�erieur ou �egal �a f. L'�ecart entre les r�epartitions th�eorique

et mesur�ee est la valeur maximale du module de la di��erence entre la fonction de r�epartition

statistique cumul�ee SN (f) et la fonction de r�epartition cumul�ee th�eorique P (f) :

D = max jSNcl (fi) � P (fi)j; fi = f1; :::; fNcl : (7.13)

Dans le cas d'un grand nombre d'observations ind�ependantes Ncl, la probabilit�e PKS d'avoir un

�ecart sup�erieur �a D est

PKS = 1�
1X

k=�1

(�1)ke�2k2�2 o�u � = D
p
Ncl : (7.14)

Dans le �ltre, on teste la compatibilit�e des mesures de 
ux d'une �etoile donn�ee avec l'hypoth�ese

th�eorique d'une �etoile non variable. Essentiellement deux cas sont �a distinguer :

PKS � 1 �! G 6= P (7.15)

PKS � 1 �! G � P (7.16)
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(a) Les distributions cumul�ees de la variable r�eduite
f � Fb;cl=�cl sont repr�esent�ees pour une �etoile non

variable mesur�ee, une microlentille (�t = 70 jours,
u0 = 0:5), une �etoile variable simul�ee (de 4.16 j de
p�eriode et d'amplitude pic-�a-pic de 70%), et une c�e-
ph�eide du lmc de même p�eriode. Le trait plein cor-
respond �a l'hypoth�ese nulle (gaussienne r�eduite cen-
tr�ee). Cette �gure est tir�ee de [Derue, 1998].

FILTRE : Test de Kolmogorov-Smirnov
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(b) Position des �etoiles (donn�ees et Monte Carlo)
dans le plan (log (PKS(rouge)); log (PKS(bleu))) , o�u

PKS est le niveau de con�ance du testKS. Les points
correspondent aux donn�ees, et les cercles au Monte
Carlo d'�etoiles variables sinuso��dales La zone d'ac-
ceptance est la partie hachur�ee de la �gure; elle a �et�e
choisie a�n de conserver 1% des �etoiles.

Fig. 7.8 : Filtrage des �etoiles variables : principe du test de Kolmogorov-Smirnov

Sur la �gure (�g. 7.8) on a repr�esent�e les distributions int�egr�ees de la variable r�eduite (f �
Fb;cl)=�cl pour une courbe de lumi�ere plate, une microlentille, une �etoile variable sinuso��dale simul�ee

et pour une c�eph�eide. On a aussi trac�e la courbe th�eorique attendue dans le cas de l'hypoth�ese nulle.

Dans le cas de la courbe plate exp�erimentale, la distribution des 
ux doit être une gaussienne r�eduite

centr�ee en 0 (si les erreurs sont distribu�ees selon une loi normale). On v�eri�e bien que la courbe

th�eorique est compatible avec la distribution exp�erimentale des 
ux. Les courbes qui mat�erialisent

les distributions cumul�ees des �etoiles ayant vari�e sont nettement di��erentes (la distance D est d�ej�a

�a l'oeil bien plus importante). Les deux couleurs sont combin�ees pour �ltrer une �etoile d'apr�es ce

crit�ere. L'�etoile est s�electionn�ee si

Crit�ere de KS : PKS(rouge)
2 + PKS(bleu)

2 � 10�20 : (7.17)

L'e�et de cette coupure est repr�esent�e sur la �gure (�g. 8(b)). Les donn�ees (points) et une

simulation Monte Carlo d'�etoiles variables sinuso��dales (�g. 7.8) sont pr�esent�ees dans le plan

(log (PKS(rouge)); log (PKS(bleu))). Les �etoiles variables se distinguent nettement par leurs pe-

tites valeurs de PKS ; on positionne la coupure de fa�con �a conserver environ 2% des �etoiles des

�chiers de suivi.

7.6 Conservation d'un �echantillon d'�etoiles typiques

Il est de haute importance de garder, dans les �chiers de suivi r�eduits, un �echantillon d'�etoiles

s�electionn�ees al�eatoirement. Ces �etoiles vont nous permettre de calculer l'e�cacit�e de la chaine

d'analyse de fa�con non biais�ee �a partir des simulations d'e�ets de microlentille. On peut de plus
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valider l'analyse �nale sur cet �echantillon a�n de v�eri�er les coupures. Il est aussi utile de pouvoir

construire un diagramme couleur-magnitude de la population �etudi�ee. On choisit de s�electionner

2% des �etoiles. Avec environ 1000 quarts de ccd analys�es, comportant chacun 25000 �etoiles, on

dispose grossi�erement de 500000 �etoiles di��erentes pour la simulation.

7.7 Bilan du �ltrage

Dans un premier temps, l'ensemble des �ltres a �et�e appliqu�e �a 43 champs du lmc, pour les deux

premi�eres saisons (1996-98). Ensuite, 64 champs ont �et�e �ltr�es, pour trois saisons d'observations

(1996-99). Le �ltre d�edi�e �a la recherche de microlentilles, ainsi que le �ltre fond�e sur la corr�ela-

tion des 
ux des deux couleurs ont �et�e appliqu�es aux 
ux corrig�es (voir (sec. 6.4)). Nous avons

ainsi am�elior�e la r�ejection des faux candidats en restant �a un niveau d'acceptance du Monte Carlo

constant. Le bilan global du �ltrage de ces 64 champs (3 saisons) est pr�esent�e dans la table (tab.

7.7). La colonne e�cacit�e repr�esente la fraction de la mosa��que ccd qui a �et�e r�eellement utilis�ee; la

fraction manquante correspond aux �echecs de la r�eduction photom�etrique, voir le chapitre (chap.

5). La colonne utilis�es correspond au nombre d'�etoiles r�eellement utilis�ees. La colonne extrapol�e in-

dique le nombre d'�etoiles que l'on aurait si tous les quarts de ccd du champ consid�er�e avaient �et�e

trait�es. La colonne variables indique la fraction d'�etoiles s�electionn�ee par les deux �ltres d'�etoiles

variables (sec. 7.5); la colonne microlentille correspond aux �etoiles s�electionn�ees par le �ltre micro-

lentille (sec. 7.3). En�n, la derni�ere colonne indique, la fraction totale d'�etoiles s�electionn�ees dans

le catalogue d'�etoiles de d�epart. Pour conclure, la derni�ere ligne correspond �a la totalit�e des 64

champs analys�es.

La variation de l'e�cacit�e du �ltre microlentille, en fonction des param�etres u0, t0, �t, et

log10(Fbase) est donn�ee sur la �gure (�g. 7.9). La variation d'e�cacit�e du �ltre des �etoiles va-

riables, en fonction de la p�eriode de variation, de l'ampli�cation de la modulation, et des 
ux de

base est donn�ee sur la �gure (�g. 7.10). La variation de l'e�cacit�e du �ltre de corr�elation sur les

�etoiles variables est donn�ee �a la �gure (�g. 7.11).

# �103 d'�etoiles % d'�etoiles �ltr�ees

Champ e�cacit�e (%) utilis�es extrapol�e variables microlentilles total

lm001 79 555.3 702.9 3.6 13.0 14.1

lm002 68 483.6 711.2 2.9 12.0 15.2

lm003 71 442.2 622.8 1.7 5.4 9.8

lm004 64 393.9 615.5 1.4 5.3 8.9

lm005 61 355.7 583.1 1.2 2.3 5.7

lm006 71 393.4 554.1 0.4 2.0 4.3

lm009 89 617.8 694.1 3.3 11.8 16.0

lm010 79 523.3 662.4 13.9 4.9 20.9

lm011 79 482.6 610.9 2.3 4.3 9.4

lm012 50 305.6 611.2 2.4 4.3 9.1

lm015 79 470.8 595.9 1.1 3.1 6.2

lm016 75 471.7 628.9 2.2 4.6 9.3

lm017 43 276.8 643.6 1.7 3.7 7.6

lm018 86 550.0 639.5 2.3 4.6 10.0

lm019 96 604.3 629.5 1.6 3.6 8.0

lm020 68 413.9 608.7 1.6 3.5 7.4

lm021 71 420.7 592.5 2.1 4.8 9.4

lm022 82 490.9 598.6 1.7 3.8 7.9

Suite page suivante . . .
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Suite de la page pr�ec�edente . . .

Champ e�cacit�e (%) utilis�es extrapol�e variables microlentilles total

lm023 79 439.0 555.7 1.0 2.7 5.8

lm024 61 341.3 559.6 1.3 2.5 6.1

lm025 71 388.4 547.1 1.2 2.1 5.7

lm026 50 269.6 539.2 0.9 2.4 5.1

lm027 75 410.8 547.8 0.5 1.4 3.7

lm028 79 434.4 549.8 0.5 2.3 4.8

lm029 82 477.9 582.9 0.9 2.6 5.9

lm030 71 437.6 616.3 1.0 3.1 6.4

lm031 50 298.4 596.9 2.3 4.8 9.3

lm032 79 466.6 590.6 1.7 4.0 8.0

lm033 79 439.0 555.7 2.2 6.4 10.3

lm034 64 361.3 564.5 2.3 8.0 11.9

lm035 54 291.6 540.0 1.6 4.0 7.9

lm036 79 433.3 548.5 2.0 4.7 9.1

lm037 68 379.0 557.3 0.9 3.4 6.3

lm038 79 428.3 542.1 0.6 1.6 4.3

lm039 68 361.6 531.7 0.6 1.6 4.1

lm040 86 466.5 542.4 0.5 1.8 4.1

lm042 61 326.6 535.4 0.9 2.1 5.1

lm043 75 427.0 569.4 1.0 5.5 8.3

lm044 86 483.4 562.1 1.4 3.1 6.8

lm045 50 277.1 554.2 1.3 3.0 6.6

lm046 79 433.1 548.2 1.7 3.5 7.3

lm047 79 428.1 542.0 1.4 3.9 7.6

lm048 25 141.7 566.7 0.4 1.5 4.0

lm049 64 343.9 537.3 0.6 2.4 5.0

lm053 75 447.4 596.5 0.5 2.7 5.2

lm054 86 525.7 611.2 1.5 2.9 6.9

lm055 14 88.7 633.8 1.8 3.6 8.1

lm056 75 449.0 598.7 1.5 5.6 9.6

lm057 21 60.3 287.3 1.6 3.8 7.2

lm058 71 444.2 625.6 2.0 6.5 11.0

lm059 86 542.3 630.6 2.0 5.5 10.6

lm060 68 415.9 611.7 1.6 5.7 10.1

lm061 75 414.9 553.2 3.0 2.9 7.9

lm062 54 295.0 546.2 0.3 1.7 3.9

lm063 68 378.0 555.9 0.5 1.7 4.1

lm066 89 528.1 593.3 0.5 3.8 6.0

lm067 86 523.8 609.1 1.5 3.8 7.4

lm068 79 457.0 578.5 0.5 2.5 4.8

lm069 79 468.6 593.2 0.4 3.1 5.4

lm070 75 458.8 611.7 1.5 4.3 8.3

lm071 46 280.4 609.6 1.6 3.9 8.1

lm073 82 474.1 578.1 1.2 2.9 6.0

lm074 79 441.8 559.2 0.4 1.6 3.8

lm082 79 440.3 557.3 0.5 1.0 3.3

Total 70 26372.0 37329.3 1.7 4.1 7.9

Tab. 7.1 : Bilan du processus de r�eduction des �chiers de suivi. La premi�ere colonne indique le champ, la
deuxi�eme indique la fraction de quarts de ccd produits (sur 7 ccds), la troisi�eme donne le nombre �etoiles

�ltr�ees, la quatri�eme donne le nombre d'�etoiles qui auraient �et�e �ltr�ees si tous les quarts de ccd du champ
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avaient �et�e produits; les 3 derni�eres colonnes indiquent le pourcentage d'�etoiles s�electionn�ees par chacun

des �ltres.
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Efficacite du filtre de microlentilles

Fig. 7.9 : Evolution de l'e�cacit�e du �ltre en fonction des parametres caract�erisant les �ev�enements :
u0 2 [0; 2] (haut gauche), t0 2 [2480; 3325] jours eros (haut droit), �t 2 [10; 350] jours (bas gauche,

l'axe est en �echelle logarithmique), et du 
ux de base (bas droit). On a moyenn�e les r�esultats du �ltre

sur 8 champs typiques (lm024, lm025, lm026, lm027, lm036, lm037, lm038, lm039). Contrairement au cas
de l'analyse �nale, les e�cacit�es sont normalis�ees sur la p�eriode d'observation et �a (u0)max

= 2. En ce

qui concerne l'e�cacit�e en fonction de l'instant de g�en�eration t0, les deux premiers intervalles rep�esentent

la premi�ere saison d'observation, le troisi�eme la premi�ere intersaison, et ainsi de suite jusqu'aux deux
derniers qui s'identi�ent �a la troisi�eme saison d'observation. La deuxi�eme saison (bins 4 et 5 ) est moins

bien �echantillonn�ee (plus de champs observ�es), on a donc une l�eg�ere chute d'e�cacit�e. L'e�cacit�e est aussi

a�ect�ee par les p�eriodes d'inobservabilit�e du lmc (mai �a juillet). Le trou de la derni�ere intersaison est
moins important que le pr�ec�edent car on a allong�e la p�eriode d'observabilit�e en prenant des clich�es du lmc

assez bas sur l'horizon et �a grand angle horaire (valeur absolue). On peut noter que l'e�cacit�e int�egr�ee sur

les param�etres autres que le 
ux de base est de seulement 10% au-dessous de 1000 adu (plus de 50% des
�etoiles), et moins en de�c�a, l�a o�u la r�esolution photom�etrique est meilleure que 40%.
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Chapitre 7

Efficacite du filtre d’etoiles variables

Fig. 7.10 : Variation de l'e�cacit�e des deux �ltres d'�etoiles variables en fonction de : la p�eriode de

variation P 2 [0:2; 30] jours (haut gauche), l'amplitude de variation pic-�a-pic �A 2 [20%; 100%] (haut
droite), et le 
ux de base en rouge (bas gauche) et en bleu (bas droite). On a moyenn�e les r�esultats du �ltre

sur 8 champs typiques (lm024, lm025, lm026, lm027, lm036, lm037, lm038, lm039). L'e�cacit�e (20% en

moyenne) est plate avec la p�eriode (tr�es inf�erieure �a la dur�ee des observations) et croissante avec l'amplitude
de variation. Dans le cas de la variation de l'e�cacit�e avec le 
ux de base, on retrouve bien une e�cacit�e

moyenne d'environ 20% si l'on se rappelle que plus de 50% des �etoiles sont d ans les trois premiers bins de


ux. Les �ltres deviennent tr�es e�caces d�es que le 
ux de base est sup�erieur �a � 3000 adu, cons�equence
de la meilleure r�esolution photom�etrique.
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7.7. BILAN DU FILTRAGE

Efficacite du filtre de correlation sur les etoiles variables

Fig. 7.11 : Variation de l'e�cacit�e du �ltre de corr�elation, appliqu�e aux �etoiles variables, en fonction de : la

p�eriode de variation P 2 [0:2; 30] jours (haut gauche), l'amplitude de variation pic-�a-pic �A 2 [20%; 100%]

(haut droite), et le 
ux de base en rouge (bas gauche) et en bleu (bas droite). On a moyenn�e les r�esultats

du �ltre sur 8 champs typiques (lm024, lm025, lm026, lm027, lm036, lm037, lm038, lm039). L'e�cacit�e
(30% en moyenne) est plate avec la p�eriode et croissante avec l'amplitude de variation. Ce �ltre n'a pas �et�e

con�cu explicitement pour la d�etection des variables �a courtes p�eriode, n�eanmoins son e�cacit�e est, dans

ce cas, l�eg�erement sup�erieure �a celle des autres �ltres de recherche de variables.
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Chapitre 8

Analyse des �chiers de suivi

r�eduits

Je pr�esente ici le corps de l'analyse utilis�ee pour la recherche de microlentilles \simples"; les mi-

crolentilles cr�e�ees par des d�e
ecteurs binaires ne sont ni simul�ees ni recherch�ees syst�ematiquement.

L'organisation g�en�erale de l'analyse est donn�ee �a la section (sec. 8.1). La recherche est d�ecompos�ee

en deux parties distinctes : la s�election d'un signal signi�catif (ce chapitre) et l'�elimination des

bruits de fonds (chap. 9). Je d�ecris les crit�eres de s�election dans les sections suivantes.

8.1 Organisation de l'analyse

La recherche �nale des ph�enom�enes de microlentilles se fait sur les �chiers de suivi r�eduits

contenant le sous-�echantillon des �etoiles \non plates"; seules les �etoiles s�electionn�ees par le �ltre

microlentille (sec. 7.3) sont analys�ees. Toute la recherche se fait ind�ependamment dans les deux

couleurs; cependant, on peut choisir de regrouper les informations de ces deux couleurs �a n'importe

quelle �etape de l'analyse. Les 
ux des �etoiles sont remplac�es par les 
ux corrig�es selon la m�ethode

d�ecrite �a la section (sec. 6.4). Pour commencer, on applique le �ltre microlentille d�ecrit �a la section

(sec. 7.3) en resserrant les coupures d�ej�a existantes et en ajoutant d'autres crit�eres de s�election.

Rappelons que le �ltre se compose de deux parties : une premi�ere pour trouver une 
uctuation

signi�cative (sec. 7.3.1), et une seconde pour am�eliorer le rapport signal sur bruit (sec. 7.3.2). On

applique ensuite di��erentes coupures pour tester la compatibilit�e de la courbe de lumi�ere avec celle

d'une courbe de microlentille simple. Cette analyse n'utilise aucune s�election fond�ee exclusivement

sur la position des �etoiles dans le diagramme couleur-magnitude pour rejeter des candidats. En

revanche, on utilise des �etudes d�etaill�ees sur le fond d'�etoiles intrins�equement variables, imitant le

signal attendu, pour isoler les candidats potentiels; ceci fera l'objet du chapitre (chap. 9). On �elimine

ainsi la classe des �etoiles nomm�ees \Blue Bumper", la classe des �etoiles \G�eantes Rouges Variables"
1, la classe des objets dit \Bistables", et les bruits de fond de Supernov� situ�ees derri�ere le lmc.

En �n d'analyse, on regroupe les informations sur les deux couleurs pour isoler les candidats.

On conserve aussi les �etoiles intrins�equement variables pr�ealablement cit�ees pour une meilleure

caract�erisation du fond, et (ou) pour d'�eventuelles analyses �a caract�ere astrophysique. Durant cette

th�ese, deux analyses, �a partir des donn�ees 1996-98 puis 1996-99, ont �et�e men�ees �a bien. Les deux

analyses ont presque conserv�e le même ensemble de coupures, mais avec des valeurs de param�etres

l�eg�erement di��erentes. Dans ce chapitre, on donne les valeurs correspondants �a l'analyse \3 saisons"

(1996-99). On d�ecrit dans cette section les di��erents crit�eres requis sur les courbes de lumi�ere apr�es

le �ltrage de second niveau. Dans toute cette partie, la s�election se fait ind�ependamment dans les

deux couleurs.

1En fait, on appelle ici \G�eante Rouge Variable" toute �etoile intrins�equement variable localis�ee en haut �a droite
du diagramme couleur-magnitude (les valeurs pr�ecises des intervalles sont donn�es au chapitre (chap. 9)).
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8.2. FILTRAGE DE PREMIER NIVEAU : RECHERCHE D'UNE BOSSE

SIGNIFICATIVE

8.2 Filtrage de premier niveau : Recherche d'une bosse si-

gni�cative

� D�e�nition de la 
uctuation dans l'analyse

Les d�e�nitions de la 
uctuation et des estimateurs de sa signi�cation, ainsi que les notations ont

�et�e donn�ees �a la section (sec. 7.3.1). Ici, l'unique di��erence avec le �ltre est que l'on ne consid�ere

que les bosses dont la fraction de points �a moins de 1.5 �cl de Fb;cl est raisonnable. On peut �etayer

ce point par la remarque suivante : par construction, une bosse peut comporter un point �a moins

de 1.5 �cl de Fb;cl si le point suivant est au-dessus de ce même seuil. On peut ainsi avoir une

bosse avec quelques points sous la limite de d�etection. Une �etude comparative de la fraction de

\mauvais points" dans la bosse, sur les donn�ees et le Monte Carlo indique qu'il n'est pas n�ecessaire

de conserver les bosses de Nbosse = 5,6,7,8 points qui ont respectivement 1,1,2,3 points au-dessous

1.5 �cl de Fb;cl.

� Valeur des coupures adopt�ees pour les deux estimateurs : LPN et NRUNmin

Les estimateurs utilis�es sont identiques �a ceux du �ltre (sec. 7.3.1). Les valeurs des coupures

appliqu�ees �a l'analyse sont donn�ees ci-dessous :

Coupure 1a : Nbosse � 5 mesures : (8.1)

Coupure 1b : Nbosse = 5; 6; 7; 8 et moins de 1; 1; 2; 3 mesures sous 1:5�cl de Fb;cl : (8.2)

Coupure 1c : LPN > 35 ou NRUNmin < �7 : (8.3)

Les e�ets de ces coupures sont pr�esent�es en �gure (�g. 8.1).

8.3 Filtrage de second niveau : Am�elioration du rapport

signal sur bruit

8.3.1 Variable  : Algorithme de fenêtre glissante

La variable  est d�e�nie �a la section (sec. 7.3.2). Dans l'analyse, on adopte la valeur de coupure

suivante :

Coupure 2a :  > 5:5 : (8.4)

8.3.2 Variable � : �Etude de la dispersion dans la bosse

Comme on l'a pr�esent�e �a la section (sec. 7.3.1), on utilise deux estimateurs di��erents pour

d�etecter une 
uctuation signi�cative. Cependant, les variables LPN et NRUNmin n'utilisent pas

l'information sur l'ordre temporel des 
ux �a l'int�erieur de la bosse. Or, d�ej�a �a l'oeil, on distingue

bien deux bosses signi�catives dont l'une est r�eguli�ere et l'autre pas. On d�e�nit donc la variable �

construite comme le rapport de la dispersion intrins�eque (sec. 6.3.3) calcul�ee dans la bosse [�int]ib
�a la dispersion \classique" dans la bosse [�]

ib
:

� =
[�int]ib
[�]

ib

(8.5)

La variable � est consid�er�ee comme un estimateur de la r�egularit�e �a l'int�erieur de la bosse. Pour

les �etoiles ayant pass�e les crit�eres pr�ec�edents, on impose :

Coupure 2b : � < 0:9 : (8.6)

Les e�ets de ces coupures sont pr�esent�es en �gure (�g. 8.2).
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Chapitre 8

(a) Distribution de la variable LPN . La partie noire
de la distribution se trouvant �a gauche de la ligne

verticale correspond aux �etoiles qui ne satisfont pas
la coupure sur LPN , mais qui satisfont la coupure
sur RMIN.

(b) Distributionde la variableRMIN . La partie noire
de la distribution se trouvant �a droite de la ligne

verticale correspond aux �etoiles qui ne satisfont pas
la coupure sur RMIN , mais qui satisfont la coupure
sur LPN .

Fig. 8.1 : Distributions des variables LPN et RMIN (pour la couleur bleue). Une �etoile est s�electionn�ee

si elle satisfait au moins un des deux crit�eres (eq. 8.3). Dans chacun des cas, les donn�ees sont repr�esent�ees

dans les graphiques du haut, et le Monte Carlo de microlentilles simples est repr�esent�e dans les graphiques

du bas. La partie noire correspond aux �etoiles qui passent une des deux coupures.

8.4 Qualit�e de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski

8.4.1 Remarque sur l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski sur les don-

n�ees

L'ajustement d'une courbe de Paczy�nski

A(t) =
u(t)2 + 2

u(t)
p
u(t)2 + 4

(8.7)

peut mener �a une divergence num�erique lorsque u0 ! 0 ou (et) �t ! 0, c'est �a dire pour des

�ev�enements tr�es ampli��es ou (et) tr�es courts. Comme nous l'avons vu au chapitre (chap. 2), on a

u(t)2 = u20 +

�
t� t0
�t

�2
; (8.8)

et

A(t) / 1

u(t)
si u(t)� 1 : (8.9)

Nous avons e�ectu�e plusieurs millions d'ajustements, tant sur les donn�ees que sur les �ev�enements

simul�es; ceci nous a permis de remarquer que l'algorithme de minimisation utilis�e �echouait parfois

dans les conditions limites en question. A�n de minimiser les probl�emes num�eriques, nous avons

modi��e l�eg�erement la forme de l'expression du param�etre d'impact (eq. 8.8) :

u(t)2 = u20 + �u
2 +

�
(t� t0)2

�t2 + ��t

2

�
; (8.10)
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8.4. QUALIT�E DE L'AJUSTEMENT D'UNE COURBE DE PACZY�NSKI

(a) Distribution de la variable  . On impose  > 5:5
(partie noire de l'histogramme).

(b) Distribution de la variable �, pour les �etoiles pas-
sant la coupure (eq. 8.4). On impose alors � < 0:9

(partie noire de l'historgramme).

Fig. 8.2 : Distributions des variables  et �, pour toutes les �etoiles passant le �ltre de niveau 1 (couleur

bleue). Dans chacun des cas, les donn�ees sont repr�esent�ees dans les graphiques du haut, et le Monte Carlo

de microlentilles est repr�esent�e dans les graphiques du bas.

o�u on a introduit �u � 10�3 et ��t
� 10�2 jours, deux constantes tr�es petites, capables d'empêcher

les divergences. La relation (eq. 8.10) est alors inject�ee dans (eq. 8.7) pour calculer l'ampli�cation

et les probl�emes num�eriques cit�es disparaissent.

8.4.2 �Etude du �2 de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski

Un ajustement d'une courbe de microlentille monochrome simple (sans blending) est e�ectu�e

sur toutes les courbes de lumi�ere s�electionn�ees �a l'issue du �ltrage de second niveau. Les di��erentes

courbes de lumi�ere comportent des nombres de mesures utilisables di��erents (y compris dans un

même quart de ccd); pour tenir compte de cet e�et, tous les r�esultats des ajustements (�2) que

l'on e�ectue sont donn�es en valeur \normalis�ee" :

�2
n
' �2 � Nddlp

2Nddl
; (8.11)

o�u Nddl est le nombre de degr�es de libert�e de l'ajustement. Pour Nddl > 30, la variable �2n devrait

suivre une loi normale r�eduite. Les �2n de l'ajustement d'une constante et d'une microlentille (dans

une couleur) sont donn�es �a la �gure (�g. 8.3). Dans le cas des donn�ees (et du Monte-Carlo), la

distribution de l'ajustement d'une constante pr�esente une longue queue vers les grands �2n car

on travaille sur des �etoiles pr�es�electionn�ees comme \variables". Dans le cas de l'ajustement d'une

courbe de Paczy�nski sur les microlentilles simul�ees, la distribution de la variable �2n n'est pas une

loi normale r�eduite; outre le fait que la valeur la plus probable est �a 4 et non �a 0, la queue de

la distribution s'�etend largement vers les grandes valeurs (�2n � 50); ceci est dû �a la pr�esence de

probl�emes syst�ematiques de photom�etrie (qui sont tout de même att�enu�es apr�es la correction des


ux d�ecrite au chapitre (chap. 6)) et probablement �a une sous-estimation des erreurs de certains 
ux

mesur�es. On verra �a la section (sec. 8.5) comment construire un estimateur permettant de s�eparer

les rares microlentilles du fond �a l'aide des 2 types d'ajustements que l'on vient de pr�esenter.
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Chapitre 8

(a) �2 normalis�e de l'ajustement d'une constante (b) �2 normalis�e de l'ajustement d'une courbe de
Paczy�nski.

Fig. 8.3 : R�esultats de l'ajustement d'une constante (a) et d'une courbe de Paczy�nski (b) sur les courbes

de lumi�ere (couleur bleue). On utilise la variable normalis�ee : (�2 �Nddl)=
p
2Nddl pour tenir compte de

la signi�cation de l'ajustement en fonction du nombre de degr�es de libert�e Nddl. Dans les deux cas, les

r�esultats sur donn�ees sont en haut, et ceux portant sur la simulation d'�ev�enements microlentilles sont en

bas.

8.4.3 Coupure sur la qualit�e de l'ajustement dans la base et dans le pic

On va maintenant �etudier le comportement de l'�etoile dans la base (A < 1:1) et dans le pic

(A > 1:1). Pour quanti�er cela, on d�ecompose le �2 normalis�e de l'ajustement d'une courbe de

Paczy�nski :

�2n �! �2n;base et �2n;pic ; (8.12)

o�u �2
n;base

et �2
n;pic

indiquent respectivement les valeurs de �2
n
s�epar�ement dans la base et dans le

pic.

� Coupure sur �2
n;base

Une valeur trop importante de �2
n;base

r�ev�ele que l'�etoile est tr�es mal mesur�ee (c'est souvent

le cas des �etoiles tr�es faibles) ou que l'�etoile est intrins�equement variable. Dans le premier cas,

il est di�cile de croire �a un �ev�enement microlentille dont la base est trop \agit�ee", tandis que

dans le second, il est naturel d'�eliminer les �etoiles intrins�equement variables ne repr�esentant que

moins de 1% des �etoiles, et sur lesquelles on attend donc moins d'un �ev�enement sur 100 . . . Pour se

prot�eger d'�eventuels probl�emes photom�etriques, qui n'auraient pas �et�e d�etect�es lors du nettoyage

des mauvaises mesures, on enl�eve les deux points qui contribuent le plus �a �2
n;base

. Les distributions

de la variable �2
n;base

, dans le cas des donn�ees et du Monte Carlo sont repr�esent�ees �a la �gure

(�g. 8.4). On d�etermine la coupure d'apr�es la distribution de �2
n;base

dans le cas de la simulation

Monte-Carlo. On coupe tous les �ev�enements dont le �2
n;base

s'�ecarte de plus de 2 sigmas de la valeur

moyenne du Monte Carlo (� 5). Les valeurs exactes des coupures sont donn�ees dans (eq. 8.13).
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8.4. QUALIT�E DE L'AJUSTEMENT D'UNE COURBE DE PACZY�NSKI

(a) Contribution du pic (A > 1:1) au �2 normalis�e
de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski.

(b) Contribution de la base (A < 1:1) au �2 norma-
lis�e de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski.

Fig. 8.4 : R�esultats de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski dans la bosse (a) et hors de la bosse

(b), pour la couleur bleue. On utilise la variable normalis�ee : (�2 � Nddl)=
p
2Nddl pour tenir compte de

la signi�cation de l'ajustement en fonction du nombre de degr�es de libert�e Nddl. Dans les deux cas, les

r�esultats sur donn�ees sont en haut, et ceux portant sur la simulation d'�ev�enements microlentilles sont en

bas.

� Coupure sur �2
n;pic

Une coupure sur la valeur de �2n;pic est plus critiquable que la pr�ec�edente. En e�et, on r�eduit

ainsi nos chances de d�etecter des �ev�enements microlensing exotiques dont la courbe de lumi�ere

dans la bosse s'�eloigne trop de celle d'une courbe de Paczy�nski (lentilles binaires, sources doubles).

N�eanmoins, notre but ici est de s�electionner les �ev�enements \simples", tels que ceux que l'on

a engendr�es pour calculer l'e�cacit�e; une justi�cation suppl�ementaire vient du fait que nous ne

savons pas calculer l'e�cacit�e associ�ee �a la d�etection d'�ev�enements exotiques (voir chapitre (chap.

10)). Par pr�ecaution, on �elimine les deux points qui contribuent le plus �a �2
n;pic

, s'ils sont �a plus

de 5 �ecarts-standards de la valeur th�eorique ajust�ee. La distribution de la variable �2
n;pic

, dans

le cas des donn�ees et du Monte Carlo est donn�ee �a la �gure (�g. 8.4). Dans le cas du Monte-

Carlo, la distribution d�ecrô�t r�eguli�erement de 0 �a 10 �ecarts standards; il reste moins de 5% de

la distribution au-del�a. Dans le cas des donn�ees, la d�ecroissance est initialement plus prononc�ee,

mais plus de 30% de la distribution se trouve au-del�a de 15 �ecarts standards. C'est cette valeur

que nous avons retenue pour la coupure (�g. 8.5).

Coupure 3 : �2
n;base

< 20 & �2
n;pic

< 15 : (8.13)
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Chapitre 8

Fig. 8.5 : Coupure sur la qualit�e de l'ajustement d'un courbe de microlentille simple : dans la base et

dans le pic (couleur bleue). On a repr�esent�e, pour chaque ajustemement, les variables normalis�ees (voir

texte) �2pic en fonction de �2base. Les points repr�esentent le Monte Carlo, et les croix les donn�ees. La zone
d�elimit�ee par le cadre est conserv�ee pour la suite de l'analyse. Seulement 10 champs ont �et�e repr�esent�es

pour plus de lisibilit�e.

8.5 Estimateur de la signi�cation de l'ajustement d'une

courbe de Paczy�nski

Le dernier crit�ere de s�election consiste �a v�eri�er la compatibilit�e d'une bosse avec une courbe

de microlentille simple. Cependant, des probl�emes photom�etriques syst�ematiques, qui peuvent af-

faiblir la signi�cation de l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski, persistent encore sur les courbes

de lumi�ere. En cons�equence, on n'applique pas de coupure directe sur l'ajustement d'une courbe de

microlentille simple, mais on utilise un estimateur qui indique le degr�e d'am�elioration de l'ajuste-

ment d'une courbe de Paczy�nski par rapport �a l'ajustement d'une constante. Dans cette section, on

compare trois estimateurs : ��1 utilis�e originellement dans les analyses du groupe macho et dans

l'analyse du Petit Nuage de Magellan [Palanque-Delabrouille et al., 1997], ��2 utilis�e dans l'ana-

lyse en direction des Bras Spiraux [Derue, 1998], et ��3 un autre estimateur test�e pour l'analyse

pr�esent�ee ici.

On d�e�nit �2cte et (Nddl)cte, le �
2 et le nombre de degr�es de libert�e de l'ajustement d'une

constante. On a de même �2
ml

et (Nddl)ml, le �
2 et le nombre de degr�es de libert�e de l'ajustement

d'une courbe de Paczy�nski. Le nombre de points dans chaque courbe de lumi�ere est assez grand

pour faire l'approximation (Nddl)cte � (Nddl)ml � Nddl . On utilise les indices ib et hb pour se

r�ef�erer �a l'�evaluation d'une quantit�e dans la bosse et hors de la bosse.
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8.5. ESTIMATEUR DE LA SIGNIFICATION DE L'AJUSTEMENT D'UNE COURBE

DE PACZY�NSKI

8.5.1 Estimateur ��1

L'estimateur ��1 quanti�e le fait qu'une 
uctuation sur une courbe de lumi�ere plate puisse

être compatible avec un ph�enom�ene de microlentille. Il est d�e�ni par

��1 =
�2
cte
� �2

ml

�2
ml
=Nddl

(8.14)

� Cas d'une courbe plate

Dans le cas d'une courbe plate, on s'attend �a �2cte � �2
ml
� Nddl , et donc �a une petite valeur

de ��1. Si tel n'est pas le cas pour une courbe plate, c'est peut-être que les erreurs sont mal

estim�ees. Le terme �2
ml
=Nddl au d�enominateur, qui s'identi�e �a une renormalisation globale des

erreurs, essaye de prendre cela en compte, au prix d'une r�eduction de ��1.

� Cas d'une microlentille

Discutons deux des propri�et�es de cet estimateur. Prenons le cas d'un �ev�enement microlentille

dont la bosse se compose d'une fraction � des Ncl points ( � = Nib=Ncl). Dans ce cas �2
cte

se

d�ecompose en deux parties :

�2cte =
�
�2cte

�
ib
+
�
�2cte

�
hb

� (Nddl)ib +
�
�2
cte

�
hb

� (1� �)Nddl + k2 �Nddl (8.15)

o�u k est la moyenne quadratique des �ecarts normalis�es des points de la bosse au 
ux de base.

Puisqu'on a une microlentille : �2
ml
� Nddl. L'estimateur ��1 s'exprime alors par

��1 � �2
cte
� �2

ml

� (k2 � 1) �Nddl

/ Nib (8.16)

Venons-en �a la premi�ere caract�eristique : pour deux �ev�enements de même qualit�e apr�es l'ajustement

d'une courbe de Paczy�nski, mais de temps caract�eristique �t di��erents, on privil�egie la bosse la plus

longue dans le rapport des nombres de points des deux bosses. Deuxi�emement, ��1 / Nib; ��1
ne prend donc pas en compte l'information du nombre total de points dans la courbe de lumi�ere.

L'utilisation de cet estimateur est un choix qui implique que pour deux courbes de lumi�ere avec

des nombres de points di��erents et une même 
uctuation, on obtient �a peu pr�es la même valeur

de ��1.

8.5.2 Estimateur ��2

L'estimateur ��1 ne prend pas en compte la variation de la signi�cation avec le nombre de

points dans la courbe de lumi�ere. Or, les donn�ees du lmc (comme celles des bras spiraux) com-

portent des �echantillonnages di��erents. L'estimateur ��1 peut être modi��e �a cet e�et [Derue, 1998]

en consid�erant le cas d'une courbe plate.

� Cas d'une courbe plate

Dans l'hypoth�ese o�u les erreurs sont gaussiennes, on s'attend �a avoir un ajustement d'une

constante qui vaut en moyenne Nddl avec une dispersion de
p
2Nddl (de même pour l'ajustement

d'une courbe de Paczy�nski). La variable r�eduite

��2 =
�2cte � �2ml
�2
ml
=Nddl

1p
2Nddl

(8.17)
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Estimateur 1

Distribution de l'estimateur ��1

[Palanque-Delabrouille et al., 1997].

Estimateur 2

Distribution de l'estimateur ��2 [Derue, 1998].

Estimateur 3

Distribution de l'estimateur ��3 (ce travail).

Fig. 8.6 : Comparaison des estimateurs (��1, ��2 et ��3) de la qualit�e de l'ajustement d'une courbe de
Paczy�nski par rapport �a une constante, dans le cas des donn�ees (zone hachur�ee) et du Monte Carlo (trait

plein), pour la couleur bleue.
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8.6. COUPURES SUR LES PARAM�ETRES DE L'AJUSTEMENT MICROLENTILLE

devrait donc être une gaussienne centr�ee en 0 et de largeur unit�e. ��2 est ainsi un estimateur

exprim�e en \�ecarts standards".

� Cas d'une microlentille

Comme pr�ec�edemment, on consid�ere une micro lentille dont la bosse se compose d'une fraction

� des points. L'estimateur ��2 se r�e�ecrit

��2 =
��1p
2Nddl

� (k2 � 1)p
2

�
p
Nddl

/ �
p
Nddl (8.18)

On a maintenant la d�ependance statistique attendue en
p
Nddl, cependant, la variation lin�eaire de

��2 avec � donne toujours un poids trop �elev�e aux bosses les plus longues.

8.5.3 Estimateur ��3

L'estimateur ��3 a pour unique but de corriger la variation en �. Il est d�e�ni par

��3 =
�2
cte
� �2

ml

�2
ml
=Nddl

1p
2Nddl

1p
�

(8.19)

� Cas d'une courbe plate

On a toujours une petite valeur de ��3.

� Cas d'une microlentille

Dans les mêmes approximations que pour les deux pr�ec�edents cas, on a

��2 =
��2p
�

� (k2 � 1)

2

p
�
p
Nddl

/ p
�
p
Nddl (8.20)

On a les d�ependances en
p
� et
p
Nddl attendues dans le cas d'un \bon" estimateur. On renforce

ainsi la valeur de l'estimateur pour des bosses courtes avec un bon ajustement d'une courbe de

microlentille simple.

Dans notre analyse, nous utilisons l'estimateur ��3. La valeur du seuil d'acceptance d'un

�ev�enement est donn�ee par :

Coupure 4 : ��3 > 35 : (8.21)

8.6 Coupures sur les param�etres de l'ajustement microlen-

tille

On pr�esente ici les coupures (5a) et (5b) qui seront apr�es regroup�ees sous l'appellation coupure

(5).
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8.6.1 Coupure sur t0

Nous avons engendr�e des �ev�enements microlentilles de dur�ees �t 2 [1; 600] jours, avec des

instants de maximum t0 2 [2250; 3550] jours eros 2 , alors que la p�eriode d'observation est Tobs =

[Td�ebut = 2400; Tfin = 3400] jours eros. N�eanmoins, il est di�cile de valider un �ev�enement dont

le pic se situe avant le d�ebut ou apr�es la �n des observations. En prenant une petite marge due �a

l'incertitude sur t0, on n'accepte que les �ev�enements tels que :

Coupure 5a : Td�ebut �
�t

3
< t0 < Tfin +

�t

3
: (8.22)

8.6.2 Coupure sur �t

Il est tr�es di�cile de distinguer un �ev�enement tr�es long (�t sup�erieur �a un tiers de la p�e-

riode d'observation) d'une �etoile variable �a longue p�eriode. Dans l'analyse, on ne conserve que les

�ev�enements tels que :

Coupure 5b : �t < 300 jours : (8.23)

8.7 S�election des candidats \bi-couleur"

La partie de l'analyse qui vient d'être pr�esent�ee se fait ind�ependamment dans les deux couleurs.

Dans cette th�ese, nous n'avons pas eu le temps de pouvoir mener �a bien une analyse \monochrome"

jusqu'�a la s�election des candidats microlentilles. Pour isoler les candidats on se propose maintenant

de regrouper les informations sur les deux couleurs. Un candidat doit satisfaire �a tous les crit�eres

de s�election pr�ec�edents, en rouge et en bleu. Les coupures pr�ec�edentes �etant assez g�en�ereuses, on

ajoute quelques crit�eres de s�election que doivent satisfaire les candidats microlentilles.

8.7.1 �Elimination des bruits de fonds

Les caract�eristiques des bruits de fond Blue Bumpers, G�eantes Rouges Variables, Bistables, ou

Supernov�, ainsi que les moyens de les d�etecter font l'objet du chapitre (chap. 9). Les candidats

qui correspondent �a un de ces types de bruits de fond sont �elimin�es.

8.7.2 Signi�cation combin�ee rouge/bleu

La signi�cation combin�ee rouge/bleu doit être telle que :

Coupure 10a : (��3)R + (��3)B > 150 : (8.24)

La coupure (eq. 8.21) sur la signi�cation de l'ajustement est assez g�en�ereuse, en combinant les

deux couleurs de cette fa�con nous conservons les �eventuels �ev�enements fortement a�ect�es par du

blending dans une couleur et moins dans l'autre.

8.7.3 Ampli�cation minimum et ajustement microlentille combin�e

rouge/bleu non marginal

Une ampli�cation de 34% correspond �a un param�etre d'impactminimumu0 = 1. On consid�ere qu'il

n'est pas possible de distinguer un �ev�enement ampli��e de moins de 40% d'un �ev�enement de bruit

de fond, compte tenu de notre r�esolution photom�etrique. Cette remarque s'applique sp�ecialement

dans le cas des �etoiles faibles. Dans l'analyse, on ne conserve que les �ev�enements tels que

Coupure 10b : AR;B > 1:4 : (8.25)

2Le jour eros num�ero 0 correspond au 1 janvier 1990.
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L'ajustement microlentille combin�e dans les deux couleurs ne doit pas être marginal. On demande

Coupure 10c : (�2)combin�e=Nddl < 5 : (8.26)

Les coupures (10a), (10b), et (10c) sont maintenant regroup�ees sous l'appellation coupure (10).

8.8 Candidats en �n d'analyse

L'�evolution du nombre de candidats, monocouleur et bicouleur, en �n d'analyse est illustr�ee �a

la �gure (�g. 8.7). On repr�esente les �etoiles restantes aux derniers niveaux de coupure dans le plan

((�2)base;norm;��3). Plus d'une centaine d'�etoiles sont candidats communs (rouge et bleu) apr�es

la coupure (5). Il s'agit principalement d'�ev�enements de bruit de fond; ces derniers sont d�etect�es �a

l'aide des �etudes qui seront pr�esent�ees au chapitre suivant. Apr�es les coupures sur l'�elimination des

bruits de fond et la coupure (10) il reste 8 courbes de lumi�ere. Parmi celles-ci, 3 correspondent �a

des bruits de fond associ�es �a des aigrettes lumineuses sur les images de r�ef�erence (sec. 9.7). Sur les

5 candidats restants, 4 sont conserv�es; ils sont �etudi�es au chapitre (chap. 11). L'�ev�enement restant

doit être �elimin�e; la justi�cation en est donn�ee ci-dessous.

� Candidat non associ�e �a une �etoile du catalogue

L'�etoile source est localis�ee dans un champ de la barre (lm001 ccd 6 quart k). Elle est assez

proche de deux autres �etoiles, et les courbes de lumi�ere de ces deux derni�eres pr�esentent aussi

une variation signi�cative au même moment et sur une �echelle de temps similaire, mais elles

ne passent pas toutes les coupures de l'analyse (�g. 8.8). L'image de corr�elation 3 centr�ee sur

l'�etoile source est donn�ee �a la �gure (�g. 8.8). L'�etude de l'image au maximum d'ampli�cation

a r�ev�el�e que l'�etoile r�eellement ampli��ee se situe au milieu du trio d'�etoiles en cause; elle n'ap-

partient pas �a notre catalogue d'�etoile de r�ef�erence. L'�ev�enement a ainsi �et�e d�etect�e car le 
ux

de la \nouvelle �etoile" apparue a �et�e distribu�e sur les �etoiles voisines. Un tel e�et n'ayant pas

�et�e simul�e, ce candidat doit être rejet�e. Notons qu'une con�guration similaire s'est d�ej�a produite

dans l'analyse des donn�ees du smc [Palanque-Delabrouille, 1997]. Cet �ev�enement illustre la limi-

tation de notre m�ethode de photom�etrie qui est bas�e sur un catalogue invariable d'�etoiles. La

nouvelle technique de photom�etrie di��erentielle est con�cue pour d�etecter et analyser de tels cas

[Alard, 1998a, Alard, 1998b, Le Guillou, 2002].

8.9 Bilan de l'e�et des principales coupures

Le bilan global et relatif de l'e�et des coupures est donn�e dans la table (tab. 8.9) pour les

donn�ees et dans la table (tab. 8.9) pour le Monte Carlo.

3C'est l'image sur laquelle le d�etecteur d '�etoiles corrfind cherche les �etoiles [Palanque-Delabrouille, 1997]; elle
correspond �a la convolution de l'image avec une psf gaussienne
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Donn�ees Couleur rouge Couleur bleue

Recherche du signal

Coupures % absolu % relatif % absolu % relatif

1a 29.9 29.9 34.6 34.6

1b 19.2 64.2 21.9 63.4

1c 9.7 50.4 10.3 47.2

2a 4.2 42.9 4.9 47.3

2b 2.3 54.8 2.6 54.0

3 0.4 17.1 0.3 12.4

4 et 5 0.1 27.0 0.1 19.5

Candidats avant �elimination des bruits de fond (% absolu)

Candidats bi-couleur 0.012

Candidats mono-couleur 0.13

R�ejection des bruits de fond (sur candidats mono-couleur)

Coupures % absolu % relatif

6 : Bumpers 0.13 82.47

7 : GRV 0.12 79.99

8 : Bistables 0.12 78.73

Candidats bi-couleur

Coupures % absolu % relatif

6,7,8 0.0020 (35 ?) 16.59

9 : Supernov� 0.002 (33 ?) 94.59

10 0.0004 (8 ?) 22.86

Tab. 8.1 : Bilan des coupures dans le cas des donn�ees. On distingue trois niveaux; (1) les coupures num�ero
1 �a 5 sont appliqu�ees ind�ependamment dans les deux couleurs; (2) Les coupures de r�ejection des bruits de

fond (6,7,8) sont appliqu�ees sur les candidats mono-couleur (et bi-couleur a fortiori); (3) Les coupures 9

et 10 sont appliqu�ees sur les candidats bi-couleur apr�es l'�elimination des bruits de fond (6,7,8). Il reste 8
courbes de lumi�ere en �n d'analyse.
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(a) Candidats dans la couleur bleue apr�es la coupure

num�ero 5. Les candidats monocouleur (bleu) sont lo-
calis�es sans le quadrant en bas �a droite (environ un
millier de courbes de lumi�ere).

(b) Candidats dans les deux couleurs apr�es la cou-

pure num�ero 5 (225 courbes de lumi�ere).

(c) Candidats dans les deux couleurs apr�es �elimina-
tion des Blue Bumpers, G�eantes Rouges Variables,
et Bistables (35 courbes de lumi�ere).

(d) Candidats dans les deux couleurs �a la �n de l'ana-
lyse. Parmi ces 8 candidats, 3 correspondent �a des
probl�emes d'aigrettes lumineuses sur les images et
doivent être rejet�es, et 1 doit être rejet�e car il n'est
pas associ�e �a une �etoile du catalogue de r�ef�erence. Il
reste donc 4 candidats.

Fig. 8.7 : Variable (�2)base;norm en fonction de ��3, pour les donn�ees (haut) et le Mont Carlo (bas),

apr�es di��erentes �etapes de l'analyse.
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(a) (b)

(c)

(d)

Fig. 8.8 : Les courbes de lumi�ere des 3 �etoiles voisines sont donn�ees en (a), (b), (c). L'�etoile (c) est

s�electionn�ee, mais ce n'est pas le cas des �etoiles (a) et (b). Les 3 �etoiles sur l'image de r�ef�erence sont

repr�esent�ees en (d) �a gauche. Elles sont repr�esent�ees sur l'image de corr�elation en (d) �a droite. Les courbes
de lumi�ere sont compatibles avec le même e�et de microlentille (même triplet u0, t0 et �t.). N�eanmoins,

aucune de ces �etoiles n'a �et�e ampli��e car le centro��de du maximum d'ampli�cation est situ�e au centre du

triangle qu'elles constituent. L'�ev�enement s'est donc produit sur l'�etoile non r�esolue dont on voit la trace

sur l'image de corr�elation; il doit être rejet�e.
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Monte Carlo Couleur rouge Couleur bleue

Recherche du signal

Coupures % absolu % relatif % absolu % relatif

1a 19.3 19.3 23.7 23.7

1b 14.9 77.1 18.9 79.7

1c 11.1 74.5 14.7 77.9

2a 9.0 80.9 12.6 85.2

2b 8.3 92.6 11.3 90.0

3 7.5 90.2 10.0 88.7

4 et 5 5.9 78.3 7.8 78.1

Candidats avant �elimination des bruits de fond (% absolu)

Candidats bi-couleur 4.78

Candidats mono-couleur 8.81

R�ejection des bruits de fond (sur candidats mono-couleur)

Coupures % absolu % relatif

6 : Bumpers 8.81 98.65

7 : GRV 8.72 97.71

8 : Bistables 8.57 95.94

Candidats bi-couleur

Coupures % absolu % relatif

6,7,8 4.60 96.36

9 : Supernov� 4.41 95.94

10 3.73 84.47

Tab. 8.2 : Bilan des coupures dans le cas du Monte Carlo. On distingue trois niveaux; (1) les coupures
num�ero 1 �a 5 sont appliqu�ees ind�ependamment dans les deux couleurs; (2) Les coupures de r�ejection des

bruits de fond (6,7,8) sont appliqu�ees sur les candidats mono-couleur (et bi-couleur a fortiori); (3) Les

coupures 9 et 10 sont appliqu�ees sur les candidats bi-couleur apr�es l'�elimination des bruits de fond (6,7,8).
Ces valeurs sont donn�ees pour u0 2 [0; 2], t0 2 [2250; 3550] jours, et �t 2 [1; 400] jours (plat en log(�t)).
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�Etude des bruits de fond

Les coupures de recherche de signaux compatibles avec des microlentilles ont �et�e pr�esent�ees au

chapitre pr�ec�edent. Il reste maintenant plusieurs centaines d'�etoiles en course. Ces �etoiles sont pour

la plupart des bruits de fond car on n'attend pas autant d'�ev�enements microlentilles (même dans

le cas d'un halo sph�erique standard enti�erement rempli de machos). Je pr�esente dans ce chapitre

di��erents types de bruits de fond d'�etoiles variables connues, et la mani�ere de les d�etecter (sec.

9.3) et (sec. 9.4). Je d�ecris ensuite un bruit de fond associ�e �a l'explosion de supernov� derri�ere

le lmc (sec. 9.5), un autre bruit de fond (mal compris) d'�etoiles pr�esentant des 
ux l�eg�erement

di��erents sur les deux premi�eres et la derni�ere saison (sec. 9.6), et un dernier associ�e �a la pr�esence

d'aigrettes lumineuses sur les images (sec. 9.7). Je discute pour conclure des cas plus �etranges de

deux �ev�enements achromatiques �a deux pics (sec. 9.8).

9.1 Le probl�eme du bruit de fond pour la recherche de mi-

crolentilles

Nous avons principalement �et�e confront�es �a deux types de bruit de fond physique :

les �etoiles variables de type connu

Ce sont les plus nombreuses, elles sont localis�ees dans certaines r�egions du diagramme couleur-

magnitude. Nous distinguons deux classes d'�etoiles variables connues pouvant parfois imiter un

signal de type microlentille : celles dites Blue Bumpers (�g. 9.3) et les �etoiles G�eantes Rouges

Variables (�g. 9.9).

les �etoiles �a variation achromatique

D'autres types de bruits de fond, inattendus, ont �et�e d�ecouverts avec une analyse simpli��ee. Ce sont

essentiellement des �ev�enements �a plusieurs (2) pics (sec. 9.8). Dans un cas analys�e en d�etail, nous

avons une forte indication qu'il ne s'agit pas d'une microlentille. L'autre cas n'a pas �et�e �etudi�e avec

la même attention. Ces deux �ev�enements ne changent en rien les r�esultats physiques de cette th�ese

car ils ne sont pas candidats en �n d'analyse. Aujourd'hui, leur nature exacte reste ind�etermin�ee.

Deux solutions sont envisageables pour rejeter les bruits de fond d'�etoiles variables connues :

{ Exclure totalement de l'analyse des zones du diagramme couleur-magnitude o�u l'on a trouv�e

de telles �etoiles variables.

{ Caract�eriser les bruits de fond (si la statistique est su�sante) et s'en pr�emunir par des

coupures adapt�ees.

Dans le cadre de l'analyse lmc, nous avons opt�e pour la seconde solution en vue d'�etudier plus

pr�ecis�ement le fond mal connu des exp�eriences de recherche de microlentilles, et aussi dans le but
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de pr�eserver nos chances de d�etecter des �ev�enements dans l'int�egralit�e du diagramme couleur-

magnitude. Dans la pratique, les zones \sensibles" sont situ�ees en haut �a gauche et en haut �a

droite de ce diagramme. Elles concernent donc toujours des �etoiles brillantes, c'est-�a-dire les mieux

mesur�ees. C'est sur ces �etoiles que l'on a le plus de chances de d�etecter des e�ets de structure

�ne sur les courbes de lumi�ere, qui permettent de lever partiellement la d�eg�en�erescence sur la

localisation et la masse de la lentille (chap. 2).

A la �n de l'analyse, nous avons aussi rencontr�e d'autres types de bruits de fond, beaucoup

plus rares :

{ Les supernov� qui explosent derri�ere le lmc, en \ampli�ant" arti�ciellement le 
ux d'une

�etoile se trouvant en avant-plan (sec. 9.5).

{ Des \sauts" de certaines �etoiles, que l'on a appel�ees Bistables, entre les deux premi�eres et la

derni�ere saison (sec. 9.6).

Ces deux derniers types de bruits de fond ont �et�e �elimin�es par de nouveaux crit�eres de s�election

(appliqu�es aux donn�ees et au Monte Carlo).

Pour conclure, on pr�esente un autre type de bruit de fond, non physique, associ�e �a la pr�esence

d'aigrettes lumineuses autour des �etoiles satur�ees (sec. 9.7).

9.2 Notion d'ampli�cation e�ective

Lors de la pr�es�election des candidats microlentilles on fait un ajustement, dans chaque couleur,

d'une courbe de Paczy�nski sur toutes les �etoiles qui passent le �ltre de niveau 2. Cependant, la

plupart de ces candidats ne sont pas des microlentilles, et il est ainsi d�elicat d'utiliser les param�etres

des ajustements pour �eliminer les bruits de fond. En particulier, il se peut que l'ampli�cationajust�ee

repr�esente tr�es mal la variation r�eelle de l'�etoile en question. En vue d'identi�er les �etoiles de la

classe des Bumpers et de la classe des G�eantes Rouges Variables on d�e�nit une \ampli�cation

e�ective" not�ee Aeff . On note Ai la projection du premier point de la courbe de lumi�ere sur

l'ajustement de Paczy�nski; on d�e�nit de même Af celle du dernier point. Soit Amax l'ampli�cation

maximale associ�ee �a un point pr�esent sur la courbe de lumi�ere. L'ampli�cation e�ective est alors

d�e�nie par (�g. 9.1) :

Aeff = max

�
Am

Ai
;
Am

Af

�
: (9.1)

Par construction, on a toujours :

Aeff � Amax;pac ; (9.2)

o�u Amax;pac est l'ampli�cation maximum associ�ee �a l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski (�g.

9.1). Concr�etement, si on ajuste une courbe de Paczy�nski sur une �etoile variable de tr�es longue

p�eriode, on peut d�eterminer une ligne de base plus faible que la r�ealit�e. On surestime alors l'am-

pli�cation, alors qu'en g�en�eral ces �etoiles �a longue p�eriode peuvent être �elimin�ees par leur faible

variation. L'utilisation de l'ampli�cation e�ective, outre le fait qu'elle soit plus appropri�ee, nous

pr�emunit d'un tel biais. Notons que l'emploi du mot \ampli�cation" dans cette section rel�eve de

l'abus de langage, car on cherche �a caract�eriser des �etoiles r�eellement variables.

9.3 Les Bumpers

Les Blue Bumpers ont �et�e originellement d�ecouverts lors des premi�eres analyses massives de

millions de courbes de lumi�ere d'�etoiles du Grand Nuage de Magellan men�ees dans le but de

d�ecouvrir les premiers candidats microlentilles [Alcock et al., 1997a]. Ces �etoiles ont la particularit�e

d'imiter la forme de la courbe de Paczy�nski dans des intervalles de temps limit�es; elles sont localis�ees

dans le haut de la s�equence principale (�g. 9.3). Quatre exemples de courbes de lumi�ere de Blue
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Fig. 9.1 : Notion d'ampli�cation e�ective.

Bumpers qui satisfont toutes les coupures de l'analyse avant l'�elimination des bruits de fond sont

donn�es �a la �gure (�g. 9.2).

9.3.1 Caract�erisation et d�etection

Notre but est de caract�eriser, d'un point de vue statistique, les Blue Bumpers a�n de les rejeter

comme bruits de fond. Pour cela, nous disposons des informations suivantes dans les deux couleurs :

magnitude de r�ef�erence (donc la couleur), ampli�cation e�ective, param�etres de l'ajustement d'une

courbe de Paczy�nski (�eventuellement). Dans un premier temps, l'inspection de la position des

candidats (avant �elimination du fond) dans le diagramme couleur-magnitude r�ev�ele la pr�esence

d'une zone d'accumulation situ�ee dans la partie sup�erieure de la s�equence principale. On nommera

dor�enavant cette r�egion zone des Blue Bumpers (�g. 9.3). On la d�elimite arbitrairement en restant

assez conservateur par

Zone des Blue Bumpers :
log (F luxR=Tpose) > 1:5

log (F luxR=F luxB) < �0:15 (9.3)

Les 
ux sont donn�es en adu, et les temps de pose en secondes. Dans un deuxi�eme temps, on

remarque que l'amplitude de variation des candidats de la zone des Blue Bumpers est syst�emati-

quement faible, et donc non repr�esentative de ce que l'on attendrait dans le cas d'une population

de microlentilles (�g. 9.4); Dans ce cas, on utilise les ampli�cations e�ectives d�ecrites �a la section

(sec. 9.2), et on a typiquement AR;B < 2.

Dans un troisi�eme temps, on s'int�eresse �a la variable (AR � 1)=(AB � 1) d�ecrivant le chroma-

tisme des variations. Dans le cas de la simulation Monte Carlo sans engendrer du blending, on

a par construction des variations achromatiques, et plus pr�ecis�ement h(AR � 1)=(AB � 1)i = 1

et �AR�1=AB�1 � 0:2 (�g. 9.4). Au contraire, dans le cas des donn�ees, pour les candidats (avant

�elimination du fond) situ�es dans la zone des Blue Bumpers, on note un e�et de chromatisme : la

variation en rouge est assez syst�ematiquement plus �elev�ee qu'en bleu.

Ces deux derni�eres remarques sont r�esum�ees dans la �gure (�g. 9.4); dans la moiti�e de gauche

on a repr�esent�e la variable (AR � 1)=(AB � 1) en fonction de AR � 1. On peut ainsi visualiser

simultan�ement l'amplitude de variation et le degr�e de chromatisme. En comparant les donn�ees

et le Monte Carlo on choisit, en restant toujours conservateur, de valider une �etoile comme Blue

Bumper si celle-ci appartient �a la zone des Blue Bumpers et v�eri�e la condition suivante

AR;B < 1:6 ou
AR � 1

AB � 1
> 1:2 (9.4)

D'autre part, on ne note pas de corr�elation signi�cative entre la variable (AR � 1)=(AB � 1) et la

couleur de l'�etoile (�g. 9.5).
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(a) (b)

(c) (d)

Fig. 9.2 : Exemples de courbes de lumi�ere d'�etoiles Blue Bumpers satisfaisant toutes les coupures de

l'analyse avant la r�ejection du fond. On a superpos�e l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski sur les donn�ees,

dans les couleurs rouge (haut de chaque graphe) et bleue (bas de chaque graphe). On constate que la p�eriode
de variation des Blue Bumpers couvre une large gamme d'�echelle de temps, de quelques jours �a quelques

centaines de jours. Ces �etoiles sont caract�eris�ees �a la section (sec. 9.3.1).

Il faut bien remarquer que cette caract�erisation est purement ph�enom�enologique. Les conditions

d'identi�cation des �etoiles comme des Blue Bumpers proviennent de l'�etude des candidats qui

passent toutes les coupures de recherche de signaux compatibles avec des microlentilles, et par

l�a même, notre �echantillon de Blue Bumpers est probablement biais�e par rapport �a la r�ealit�e.

N�eanmoins, l'objectif que nous nous �etions �x�es est atteint dans la mesure o�u l'on est maintenant

capable de d�etecter des �ev�enements microlentilles dans le haut de la s�equence principale (si ces

derniers ont des caract�eristiques di��erentes de ce que l'on a appel�e Blue Bumper).
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champ lm010

Fig. 9.3 : Localisation des �etoiles Blue Bumpers dans le diagramme couleur-magnitude. Dans l'analyse,

on applique une s�erie de coupures sp�eci�ques �a la r�ejection des Blue Bumpers (zone encadr�ee en haut �a
gauche). Les points �epais sont des Blue Bumpers imitant un signal microlentille mais identi��es et rejet�es

comme bruit de fond.

(a) Variable (AR � 1)=(AB � 1) en fonction du 
ux
de r�ef�erence rouge log (F luxR=Tpose).

(b) Variable (AR � 1)=(AB � 1) en fonction de la
couleur log (F luxR=F luxB).

Fig. 9.5 : Etude des corr�elations de la variable AR � 1=AB � 1 avec la position de l'�etoile dans le dia-
gramme couleur-magnitude. On s'est ici limit�e aux �etoiles se situant dans le haut de la s�equence principale

log (FluxR=tpose) > 1 et log (FluxR=F luxB) < �0:15. Les marqueurs en forme d'�etoiles repr�esentent les

candidats avant l'�elimination des bruits de fond, et les points correspondent au Monte Carlo de micro-
lentilles simples (sans blending). On note la pr�esence d'une accumulation anormale de candidats (avant

�elimination des bruits de fond) dans le haut de la s�equence principale, peu fournie en �etoiles (a). Par

ailleurs, on ne remarque pas d'e�et syst�ematique de couleur pour les candidats situ�es dans cette r�egion du
diagramme (b).
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(a) Variable (AR � 1)=(AB � 1) en fonction de AR �
1. Les marqueurs en forme d'�etoiles repr�esentent les

candidats avant l'�eliminationdes bruits de fond, et les
points centr�es sur la bande (AR � 1)=(AB � 1) � 1
correspondent au Monte Carlo (sans blending).

(b) Distribution de la variable AR � 1=AB � 1 pour
les microlentilles simul�ees sans e�et de blending.

on a h(AR � 1)=(AB � 1)i = 1 et �AR�1=AB�1 �
0:2 (On a utilis�e ici tout le diagramme couleur-
magnitude, et pas seulement la zone des Blue Bum-

pers).

Fig. 9.4 : Etude de l'amplitude de variation et du chromatisme des �etoiles de la classe des Blue Bumpers.

AR et AB d�esignent respectivement les ampli�cations e�ectives rouges et bleues. On s'est ici limit�e aux

�etoiles se situant dans le haut de la s�equence principale : log (FluxR=Tpose) > 1:5 et log (FluxR=F luxB) <

�0:15. On remarque un exc�es anormal de candidats dans cette zone peu peupl�ee du diagramme couleur-

magnitude. Ces candidats sont �a faible ampli�cation (typiquement AR < 1:6) ou pr�esentent souvent une

certaine chromaticit�e : (AR� 1)=(AB � 1) > 1:2 (a). La valeur de la coupure sur le chromatisme peut être

justi��ee par la distribution de (AR � 1)=(AB � 1) pour les �ev�enements simul�es sans blending (e�et d'un

seul côt�e �a 1 sigma). On peut montrer que cette coupure sur le chromatisme n'emp�eche pas de d�ecouvrir

des �ev�enements a�ect�es par l'e�et de blending (voir section (sec. 9.3.2)).

D'apr�es la caract�erisation pr�ec�edente, nous avons inclus dans l'analyse un d�etecteur de Blue

Bumpers. L'analyse se fait donc ind�ependamment dans les deux couleurs jusqu'aux coupures sur

la compatibilit�e de la courbe de lumi�ere avec un signal microlentille; si une �etoile a �et�e s�electionn�ee

dans au moins une des deux couleurs, on teste s'il s'agit d'un Blue Bumper. Cette coupure, qui utilise

des informations des deux bandes spectrales brise donc n�ecessairement l'ind�ependance rouge/bleu

de l'analyse qui �etait totale jusqu'�a ce stade.

9.3.2 D�etection des Blue Bumpers et ph�enom�ene de blending

Les Blue Bumpers sont identi��es d'apr�es leur position dans le diagramme couleur-magnitude,

leur faible variation et leur chromatisme. Jusqu'�a pr�esent, nous avons compar�e le signal �a une

simulation Monte Carlo sans blending. Or, on a montr�e au chapitre (chap. 2) que, en pr�esence

de ph�enom�ene de blending, l'ampli�cation est syst�ematiquement sous-estim�ee et que des e�ets

de chromatisme apparaissent sur les courbes de lumi�ere si les deux �etoiles (ou plus . . .) en cause

ont des couleurs di��erentes. Puisque la pr�esence des Blue Bumpers nous am�ene �a rejeter toutes les

�etoiles pr�esentant une faible amplitude de variation, l'e�cacit�e de d�etection des microlentilles baisse

l�eg�erement en pr�esence de blending (si on consid�ere que c'est l'�etoile la plus brillante qui est am-
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pli��ee). C'est cependant le prix �a payer pour utiliser cette zone du diagramme couleur-magnitude.

En revanche, la coupure sur le chromatisme pourrait sembler beaucoup plus dangereuse, car elle

s'adresse indi��eremment aux grandes et aux petites ampli�cations. N�eanmoins, cette coupure sur

le chromatisme n'a absolument aucune incidence sur la d�etection des microlentilles \blend�ees". En

e�et, si une �etoile de la zone des Blue Bumpers est blend�ee, alors elle l'est forc�ement par une �etoile

plus rouge qu'elle. Ainsi, l'ampli�cation bleue devrait être sup�erieure �a l'ampli�cation rouge. Les

microlentilles blend�ees devraient donc peupler la partie basse du diagramme (�g. 9.4). Or, c'est

l'oppos�e qui se voit dans le cas des Blue Bumpers, et il n'y a donc aucune perte de candidats

microlentilles. Il y a une autre fa�con (compl�etement �equivalente) de voir la situation : pour avoir

un �ev�enement blend�e tel que (AR � 1)=(AB � 1) > 1 il faudrait que l'�etoile qui \blende" soit plus

bleue que l'�etoile source; or, il n'existe pas d'�etoiles plus bleues que celles de la s�equence principale

dans la zone des bumpers. Dans notre jargon, on dit que les Bumpers correspondent �a du \blending

non physique".

9.3.3 Distribution des param�etres des Bumpers

Les distributions des param�etres des �etoiles identi��ees comme Bumpers sont donn�ees dans les

�gures (�g. 9.6) et (�g. 9.7).

Fig. 9.6 : Distribution des param�etres du �t de Paczy�nski des Blue Bumpers. Les r�esultats sont donn�es

pour la couleur bleue. Distribution en u0 (haut �a gauche). Distribution en t0 (haut �a droite). Distribu-

tion en �t (bas �a gauche). Distribution en 
ux de r�ef�erence (bas �a droite). On remarque que les temps

caract�eristiques des Blue Bumpers s'�etendent dans toute la gamme de d�etection [0 � 250] jours. Dans la

distribution en u0 on note 3 valeurs proches de 0 qui illustrent l'utilit�e de l'utilisation de l'ampli�cation
e�ective (sec. 9.2).
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Fig. 9.7 : Absence de corr�elations entre les param�etres des Blue Bumpers.

9.4 Les G�eantes Rouges Variables

En astrophysique, les G�eantes Rouges sont les �etoiles qui ont quitt�e la s�equence principale; elles

rayonnent alors en fusionnant non seulement l'hydrog�ene, mais aussi les �el�ements plus lourds tels

que l'h�elium, le carbone . . . Elles restent quelque temps dans une zone nomm�ee clump (amas) des

G�eantes Rouges (�g. 9.9) puis �evoluent vers le haut et la droite du diagramme couleur-magnitude.

Leur �etude \comportementale" n'est pas notre propos dans cette th�ese. On remarque juste que ces

�etoiles qui �evoluent rapidement (compar�e au temps pass�e sur la s�equence principale) sont parfois

soumises �a des variations pseudo-p�eriodiques ou ap�eriodiques. Ce sont ces variations qui nous

int�eressent dans la mesure o�u elles peuvent être confondues avec un signal de type microlentille

(�g. 9.8). Il est important de noter que les �etoiles que nous appelons G�eantes Rouges Variables

ne sont pas d�e�nies de la même fa�con qu'en astrophysique. On utilise cet abus de langage pour

d�enommer les �etoiles compatibles avec un signal microlentille (avant �elimination des bruits de fond),

situ�ees dans la partie sup�erieure droite du diagramme couleur-magnitude (eq. 9.5) et r�epondant �a

la s�erie de crit�eres d�e�nis ci-apr�es (sec. 9.4.1).

9.4.1 Caract�erisation et d�etection

Comme dans le cas des Blue Bumpers nous disposons des informations suivantes dans les

deux couleurs : magnitude de r�ef�erence (donc la couleur), ampli�cation e�ective, param�etres de

l'ajustement d'une courbe de Paczy�nski (�eventuellement). L'inspection de la position des candidats

(avant �elimination du fond) dans le diagramme couleur-magnitude r�ev�ele aussi la pr�esence d'une

zone d'accumulation situ�ee dans la partie sup�erieure droite (�etoiles rouges et tr�es brillantes). On

nommera cette r�egion zone des G�eantes Rouges Variables (�g. 9.9). On la d�elimite arbitrairement

par

Zone des G�eantes Rouges Variables :
log (F luxR=Tpose) > 1:0

log (F luxR=F luxB) > 0:2
(9.5)

Trois crit�eres suppl�ementaires sont utilis�es pour rejeter les G�eantes Rouges Variables candidates �a

ce niveau de l'analyse : l'amplitude et la dur�ee de la variation, ainsi que le chromatisme. Concernant

le premier point, on rehausse le seuil de d�etection car beaucoup d'�etoiles de cette zone pr�esentent
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(a) Une\bosse" est pr�esente sur la p�e-

riode d'observation.

(b) Plusieurs \bosses" sont pr�esentes,

mais l'�echantillonnage ne permet pas de
discriminer entre une microlentille et un
bruit de fond sans une �etude plus appro-
fondie.

Fig. 9.8 : Exemples de courbes de lumi�ere d'�etoiles G�eantes Rouges Variables satisfaisant toutes les

coupures de l'analyse avant la r�ejection du fond. Le meilleur ajustement d'une courbe de Paczy�nski est

superpos�e aux mesures. La �gure de droite montre �a quel point les coupures ant�erieures sont \g�en�ereuses".

une amplitude de variation limit�ee, typiquement Aeff < 2 en rouge et en bleu (�g. 9.10). Pour

illustrer le second point, on note l'existence d'�etoiles variables �a longue p�eriode (typiquement

de cent �a quelques centaines de jours) dans la zone des G�eantes Rouges Variables. Pour �nir, on

remarque que les candidats de cette zone pr�esentent, comme dans le cas des Bumpers, une variation

chromatique (AR � 1)=(AB � 1) < 0:8 (�g. 9.10); contrairement au cas des Bumpers, la variation

bleue est souvent plus �elev�ee que la variation rouge. Toujours dans cette zone on remarque aussi

une accumulation de candidats tr�es lumineux : log (F luxR=Tpose) � 3 (�g. 9.10). Dans la zone

des G�eantes Rouges Variables, on rejette les �etoiles correspondant au moins �a l'un des crit�eres

suivant :

{ �t > 1=3 Tobs (Pas assez de ligne de base pour valider le candidat)

{ Aeff;R < 2 et Aeff;B < 2

{ (AR � 1)=(AB � 1) < 0:8

9.4.2 D�etection des G�eantes Rouges Variables et ph�enom�ene de Blen-

ding

Comme pour les Blue Bumpers, les G�eantes Rouges Variables sont identi��ees d'apr�es leur posi-

tion dans le diagramme couleur-magnitude, leur variation limit�ee et leur chromatisme par compa-

raison �a une simulation Monte Carlo sans blending. Ainsi, la coupure sur l'achromatisme pourrait

nous empêcher de d�etecter les microlentilles a�ect�ees par l'e�et de blending. Cependant, une �etoile

de la zone des G�eantes Rouges Variables est forc�ement blend�ee par une �etoile plus bleue. Ainsi,

l'ampli�cation en rouge serait sup�erieure �a l'ampli�cation en bleu. Les �ev�enements blend�es de-

vraient donc peupler la partie haute du diagramme de la �gure (�g. 9.10). Or, l'�etude de la �gure

(�g. 9.10) montre l'e�et contraire pour les G�eantes Rouges Variables. Cette coupure n'a�ecte donc

en rien la d�etection d'�eventuelles microlentilles a�ect�ees par du blending. Il faudrait une popula-
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champ lm009

Fig. 9.9 : Localisation des �etoiles G�eantes Rouges Variables dans le diagramme couleur-magnitude. Dans

l'analyse, on applique une s�erie de coupures sp�eci�ques �a la r�ejection des G�eantes Rouges Variables (zone
encadr�ee en haut �a droite). Les deux points renforc�es sont deux �etoiles imitant un signal microlentille mais

d�etect�ees comme G�eantes Rouges Variables.

tion d'�etoiles plus rouge que les G�eantes Rouges Variables pour expliquer des �ev�enements tels que

(AR � 1)=(AB � 1) < 0:8 dans cette zone.

9.5 Le bruit de fond de supernov� situ�ees derri�ere le LMC

9.5.1 Caract�erisation

Une source potentielle de contamination de notre �echantillon de candidats microlentilles pro-

vient des supernov� (sn) explosant dans une galaxie situ�ee derri�ere le lmc. Ces supernov� peuvent

induire une augmentation \arti�cielle" et unique du 
ux d'une �etoile situ�ee juste en avant-plan

de la supernova car nous travaillons en champs encombr�es; dans la plupart des cas, la galaxie

\hôte" de la supernova est di�cilement d�etectable sur nos images. On peut estimer grossi�erement

le nombre de supernov� ayant explos�e dans nos champs suivis, et sur une p�eriode d'observation de

3 ans. En e�et, le taux d'explosion de supernov� de types I et II, de magnitude V � 20 (au pic)

vaut environ 0.5 sn/an par degr�e carr�e [Woods E., 1998]. Avec environ 39 degr�es carr�es r�eellement

analys�es (r�epartis sur 64 champs), on s'attend, pour 3 ann�ees d'observations �a :

Nsn � 0:5 sn=an=deg2 � 39 deg2 � 3 ans � 50 sn ; (9.6)

si l'on ne prend pas en compte l'e�cacit�e de d�etection. Pour obtenir un ordre de grandeur du nombre

de supernov� d�etectables, on peut utiliser l'e�cacit�e de d�etection d'�ev�enements microlentilles de

dur�ee inf�erieure �a 50 jours qui vaut environ 10%. On s'attend donc �a avoir moins de 5 supernov�

dans notre �echantillon de candidats. Ceci correspond bien sûr �a une borne sup�erieure puisqu'il faut

que la supernova soit exactement align�ee avec une �etoile.
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(a) Variable (AR�1)=(AB�1) en fonction de AR�1
dans la zone des G�eantes Rouges Variables. Les mar-

queurs en forme d'�etoiles repr�esentent les candidats
avant l'�elimination des bruits de fond, et les points
centr�es sur la bande (AR � 1)=(AB � 1) � 1 corres-
pondent au Monte Carlo (sans blending).

(b) Variable (AR � 1)=(AB � 1) en fonction
de log (F luxR=Tpose) dans la zone des G�eantes

Rouges Variables. Noter l'accumulation pr�es de 1000
adu/sec.

Fig. 9.10 : Etude de l'amplitude de variation et du chromatisme des �etoiles candidats se trouvant dans la

zone des G�eantes Rouges Variables : log (FluxR=Tpose) > 1:0 et log (FluxR=F luxB) > 0:2. Les marqueurs

en forme d'�etoiles repr�esentent les candidats avant l'�elimination des bruits de fond, et les points centr�es

sur la bande (AR�1)=(AB�1) � 1 correspondent au Monte Carlo (sans blending). On remarque un exc�es

anormal de candidats dans cette zone peu peupl�ee du diagramme couleur-magnitude. La plupart de ces

candidats pr�esentent une variation chromatique : (AR� 1)=(AB� 1) < 0:8 (a). La valeur de la coupure sur

le chromatisme peut être justi��ee par la distribution de (AR � 1)=(AB � 1) pour les �ev�enements simul�es

sans blending (e�et d'un seul côt�e �a 1 sigma) (�g. 9.4). Comme dans le cas des Bumpers, on peut montrer

que cette coupure sur le chromatisme n'emp�eche pas de d�ecouvrir des �ev�enements a�ect�es par du blending
(voir section (sec. ??)).

9.5.2 Identi�cation des supernov�

Les supernov� sont identi��ees principalement d'apr�es le param�etre d'asym�etrie

a =
�tm

�td
; (9.7)

o�u �tm est un estimateur du temps de mont�ee du ph�enom�ene, et �td est un estimateur du temps

de descente. On pose tmax l'instant du maximum de la bosse, d�e�ni ici par

tmax =
tmax+1 � tmax�1

2
(9.8)

o�u tmax+1 et tmax�1 sont les deux mesures de part et d'autre du 
ux maximum d�etect�e dans la

bosse. On parcourt ensuite la courbe de lumi�ere, depuis tmax dans l'ordre d�ecroissant des temps,

jusqu'�a trouver le premier point tg v�eri�ant

flux(tg) � Fbase
�(tg)

� 1:5 ; (9.9)
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(a) a = 0:15 en rouge et a = 0:25 en bleu. (b) a = 0:40 en rouge et a = 0:35 en bleu.

Fig. 9.11 : Courbes de lumi�ere des 2 candidats asym�etriques interpr�et�es comme un bruit de fond de

supernov�. Ces �ev�enements sont d�etect�es comme supernov� car le temps de mont�ee de la bosse est

beaucoup plus rapide que le temps de descente.

o�u flux(t), �(t) sont respectivement le 
ux et l'erreur sur le 
ux, au temps t et Fbase est le


ux de base. On parcourt ensuite la courbe dans l'ordre des temps croissants, depuis l'instant du

maximum, jusqu'�a trouver le premier point td v�eri�ant

flux(td) � flux(tg) : (9.10)

Le temps de mont�ee tm et le temps de descente td sont alors d�e�nis par :

�tm = tmax � tg et �td = td � tmax : (9.11)

A l'issue des coupures de recherche du signal, et apr�es les crit�eres de s�election relatifs aux Blue

Bumpers, aux G�eantes Rouges Variables, et aux Bistables, on assimile un candidat restant �a une

contamination de supernova s'il v�eri�e les crit�eres suivant :

�tR;B � 50 jours & aR + aB � 0:8 ; (9.12)

o�u les indices R et B correspondent aux couleurs rouge et bleu. On s�electionne sur la somme des

asym�etries rouge et bleu pour �eviter d'�eliminer de bons candidats mal mesur�es dans une des deux

couleurs. Par pr�ecaution, on n'applique la coupure sur l'asym�etrie que sur les �ev�enements dont

l'ajustement microlentille donne une dur�ee �t < 50 jours. Cela correspond �a une borne sup�erieure

sur la dur�ee attendue des supernov� et l'on pr�eserve ainsi nos chances de d�etecter des �ev�enements

microlentilles asym�etriques dus �a l'e�et de r�evolution de la Terre autour du Soleil (\parallaxe").

De tels �ev�enements sont d�etectables si leur dur�ee est sup�erieure �a quelques mois (chap. 2).

9.6 Les �etoiles \Bistables"

9.6.1 Caract�erisation

Nous avons appel�e Bistables des �etoiles plates durant les deux premi�eres saisons d'observations,

plates durant la troisi�eme saison, mais avec une di��erence de 
ux substantielle entre les deux pla-
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teaux. Deux exemples de Bistables sont donn�es �a la �gure (�g. 9.12). Les Bistables qui passent

(a) Bistable d�etect�e dans un champ central (lm010). (b) Bistable d�etect�e dans un champ externe (lm015).

Fig. 9.12 : Exemples de courbes de lumi�ere d'�etoiles Bistables.

toutes les coupures de l'analyse sont donc syst�ematiquement d�etect�ees avec un pic en �n de troi-

si�eme saison. Les �etoiles mises en cause ne sont pas syst�ematiquement d'un type spectral donn�e,

ce qui va en d�efaveur de leur interpr�etation en terme d'�etoiles variables. On peut toutefois noter

que cet e�et est apparu apr�es l'arrêt technique de 1998, alors que le miroir primaire du t�elescope

venait d'être r�ealuminis�e. La di��erence de 
ux entre les deux plateaux est typiquement inf�erieure

ou de l'ordre d'un facteur 2. De plus, la dispersion des 
ux calcul�ee sur les deux plateaux est com-

parable. Ces deux derni�eres remarques nous ont permis de fabriquer un d�etecteur de telles �etoiles.

N�eanmoins, cette coupure est ph�enom�enologique, et l'origine de ce ph�enom�ene n'a pas encore �et�e

comprise.

9.6.2 D�etecteur de Bistables

Pour d�etecter les Bistables, on commence par diviser la courbe de lumi�ere en deux plateaux,

�a partir de l'instant de d�epart de la bosse d�etect�ee. On note m1 et m2 les valeurs moyennes des


ux des deux plateaux, et �1 et �2 les dispersions de leurs 
ux; on d�e�nit �12 = (�1 + �2)=2, la

dispersion moyenne. L'indice 1 r�ef�ere au premier plateau (saisons 1 et 2), et l'indice 2 r�ef�ere au

second plateau (saison 3). On construit une premi�ere variable D12, qui quanti�e la di��erence de


ux entre les plateaux 1 et 2 :

D12 =

����m2 �m1

�12

���� : (9.13)

On construit une seconde variable S12, qui quanti�e la di��erence entres les dispersions des deux

plateaux

S12 =

�����2 � �1�12

���� : (9.14)

On s�electionne un Bistable si :

D12 > 3 & S12 < 0:5 : (9.15)
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AUX �ETOILES SATUR�EES

On ajoute la restriction d'avoir au moins 10 points de mesures dans chaque plateau de fa�con

�a pouvoir calculer les moyennes et les �ecarts standards sans faire une erreur trop importante.

L'e�et de cette coupure sur le Monte Carlo microlentille est illustr�e �a la �gure (�g. 9.13). Dans

(a) Variable D12 pour toutes les microlentilles g�e-

n�er�ees passant toutes les coupures de l'analyse et les
crit�eres de s�election des Blue Bumpers et desG�eantes

Rouges Variables. Dans un premier temps on pr�es�e-
lectionne les Bistables si D12 > 3 (partie non hachu-
r�ee).

(b) Variable S12 pour toutes les microlentilles g�en�e-

r�ees passant passant la coupure D12 > 3. On cata-
logue l'�etoile comme un Bistable si D12 < 0:5 (partie
non hachur�ee). Cela revient �a �eliminer moins de 1.5%
des candidats.

Fig. 9.13 : Principe de d�etection des Bistables. Dans le cas du Monte Carlo de microlentilles, on repr�esente

la variable D12 (�a gauche), et la variable S12 si D12 > 3 (�a droite). Les variables ont ici �et�e calcul�ees pour

les �etoiles satisfaisant toutes les coupures de l'analyse et les crit�eres de s�election des Blue Bumpers et des

G�eantes Rouges Variables, dans au moins une couleur, et sur un �echantillon de champs typiques. On se

limite de plus aux bosses contenant au moins 10 points.

l'analyse, une �etoile passant toute les coupures de s�election du signal (chap. 8) dans au moins

une couleur, et les coupures de s�election des Blue Bumpers et des G�eantes Rouges Variables est

soumise au d�etecteur de Bistable. Un Bistable est \valid�e" s'il satisfait la coupure (eq. 9.15) dans

au moins une couleur. L'e�et global de cette coupure est inf�erieur �a 1.5% �a ce niveau de l'analyse,

cela donne ainsi une borne sup�erieure sur son e�et �nal. Au total, une cinquantaine de Bistables

ont �et�e d�etect�es comme tels dans les donn�ees. N�eanmoins, seuls quelques-uns d'entre eux seraient

candidats en �n d'analyse en l'absence de ce nouveau crit�ere de s�election. Pour conclure, notons

que cet e�et a aussi �et�e observ�e dans l'analyse (en cours) de la troisi�eme saison du smc.

9.7 Les artefacts cr�e�es par des aigrettes lumineuses asso-

ci�ees aux �etoiles satur�ees

Sur les images, des aigrettes lumineuses apparaissent autour des �etoiles satur�ees. Dans certains

cas, des �etoiles sont reconstruites sur ces aigrettes par le programme corrfind. �Evidemment, le

programme de photom�etrie, qui utilise une psf gaussienne, n'est pas adapt�e pour suivre photo-

m�etriquement de tels objets. Certaines courbes de lumi�ere de tels artefacts pr�esentent un signal

compatible avec une microlentille. De tels cas sont d�etect�es d'apr�es la visualisation de \l'�etoile"
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source candidate sur l'image de r�ef�erence (�g. 9.14). Ces candidats sont rejet�es, car aucune �etoile

r�eelle n'est associ�ee �a ces aigrettes. La fraction du ciel couverte par ces aigrettes lumineuses a �et�e

estim�ee, et est de l'ordre du pourcent . L'�elimination de ces candidats n'a�ecte donc pas l'e�cacit�e

de l'analyse. Dans l'analyse 3 ans, 3 candidats ont �et�e rejet�es de cette fa�con; deux d'entre eux sont

illustr�es �a la �gure (�g. 9.14). Le programme de d�etection d'aigrettes lumineuses pr�esent�e dans

l'annexe (ann. C) ne s'applique pas ici car il est d�edi�e �a la recherche d'aigrettes situ�ees en bord de

ccd et orient�ees selon l'axe de d�eclinaison.

(a) Courbe de lumi�ere. (b) Position de \l'�etoile" sur l'image de

r�ef�erence (associ�ee �a une aigrette lumi-
neuse).

(c) Courbe de lumi�ere. (d) Position de \l'�etoile" sur l'image de
r�ef�erence (associ�ee �a une aigrette lumi-
neuse).

Fig. 9.14 : Candidats associ�es �a une aigrette lumineuse : image et courbe de lumi�ere. On montre ici 2 cas
sur les 3 faux candidats restant localis�es sur : champ lm005 ccd 3 quart m (haut), et champ lm070 ccd

5 quart n (bas); ces \�etoiles" passent toutes les coupures de l'analyse. N�eanmoins, ces candidats doivent

être rejet�es car il ne s'agit pas r�eellement d'�etoiles, mais plutôt de parties d'aigrettes lumineuses qui ont
�et�e d�etect�ees comme �etoiles.
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9.8 Les \faux" candidats �a plusieurs pics

Dans cette section, je pr�esente deux �ev�enements �a deux pics d�ecouverts avec une analyse sim-

pli��ee. Seul le premier cas est �etudi�e en d�etail. On montre que malgr�e les apparences, il ne s'agit

probablement pas d'un e�et de microlentille. Le deuxi�eme cas est juste illustr�e.

9.8.1 Premier cas

D�etection, caract�erisation

Cet �ev�enement a �et�e d�ecouvert \�a l'oeil" (lm017 ccd 3 quart k) apr�es une analyse simpli��ee ne

comportant que les �ltres de niveau 1 et 2 avec augmentation des seuils de s�election. Cet �ev�enement

tr�es long, visible sur plus de 200 jours comporte deux pics de même ampli�cation (A � 10)

s�epar�es d'environ 150 jours et assez sym�etriques (�g. 9.15); les deux variations sont achromatiques

compte tenu des erreurs photom�etriques. Cette �etoile est une �etoile tr�es faible de la s�equence

principale : FbR � 430 adu et FbB � 370 adu (photom�etrie peida), soit log10(FR=Tpose) =

0:38 et log10(FR=FB) = 0:07. Elle appartient �a notre catalogue de r�ef�erence car plusieurs images

prises durant la p�eriode de variation ont �et�e incluses (par hasard) dans le compositage (chap.

5). L'astrom�etrie d�evelopp�ee pour calibrer les images eros2, voir annexe (ann. B), donne � =

5h03043:00 et � = �68�0105000 (J2000). Plusieurs con�gurations peuvent produire une telle courbe
de lumi�ere :

{ Lentille binaire sans/avec parallaxe, sans/avec rotation de la lentille

{ �Etoile source binaire

{ �Etoile variable de type inconnu ?

Nous avons envisag�e toutes ces solutions pour essayer de comprendre l'origine de cet �ev�enement.

Une attention particuli�ere a �et�e apport�ee au cas de la lentille binaire. Le logiciel d'ajustement d'un

d�e
ecteur binaire a �et�e modi��e et compl�et�e a�n de prendre en compte l'e�et de parallaxe, l'e�et

de rotation de la lentille, et les deux e�ets simultan�ement. Mais avant d'e�ectuer ces ajustements

nous avons utilis�e la nouvelle technique de photom�etrie di��erentielle [Alard, 1998a] a�n d'am�eliorer

la qualit�e des courbes de lumi�ere, par diminution des biais syst�ematiques et r�eduction des erreurs

photom�etriques.

Utilisation de la m�ethode de photom�etrie di��erentielle

La m�ethode math�ematique sous-jacente �a la photom�etrie di��erentielle est d�ecrite dans

[Alard, 1998a, Alard, 1998b]; nous ne nous int�eressons ici qu'aux aspects pertinents pour l'uti-

lisateur. En r�esumant grossi�erement, cette photom�etrie est fond�ee sur le principe de soustraction

d'images avec d�etermination pr�ecise de la forme de la psf par un ajustement sur un �echantillon

d'�etoiles typiques. L'image de r�ef�erence est ramen�ee au seeing de l'image courante. En principe,

cette m�ethode est d�enu�ee des syst�ematiques pr�esent�ees au chapitre (chap. 6), et il n'y a plus de

probl�emes de blending car le fond des �etoiles non r�esolues a �et�e soustrait. Avec ce genre de pho-

tom�etrie, on ne travaille plus sur les 
ux, mais sur les di��erences de 
ux. L'erreur associ�ee �a la

di��erence de 
ux est donn�ee par le bruit de photons. On note Fb le 
ux de base, FA le 
ux ampli��e.

On doit maintenant ajuster la di��erence

�F = FA � Fb = (A � 1)� Fb (+O�set) : (9.16)

o�u on ajoute �eventuellement un pi�edestal (O�set) si l'image de r�ef�erence est prise pendant la p�eriode

d'ampli�cation. La courbe de lumi�ere de la di��erence est par d�e�nition une combinaison du 
ux

ampli��e et du 
ux de base de l'�etoile (membre de gauche de (eq. 9.16)), et on veut d�eterminer

les param�etres du membre de droite de la relation (eq. 9.16) : A et Fb ! On voit donc qu'on

fait apparâ�tre une d�eg�en�erescence suppl�ementaire, par rapport �a la photom�etrie classique, qui

nous cache la v�eritable valeur du 
ux hors ampli�cation. Ceci pose un probl�eme fondamental pour

l'interpr�etation des �ev�enements microlentilles, car une m�econnaissance de la ligne de base se traduit
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Fig. 9.15 : Courbe de lumi�ere du premier �ev�enement �a 2 pics du lmc, en rouge (haut) et en bleu (bas),

avec la photom�etrie peida.

directement par une m�econnaissance de l'�echelle de temps �t et donc des param�etres physiques de

la lentille [Han, 1999]. On peut lever partiellement cette d�eg�en�erescence en remarquant que

�FR

�FB
=

(A� 1)� Fbase;R
(A � 1)� Fbase;B

/ Fbase;R

Fbase;B
: (9.17)

Ainsi, même si on ne connâ�t pas la ligne de base, on peut imposer, dans l'ajustement, le rapport

des variations des 
ux rouge et bleu. L'erreur relative sur la variable FR=FB est donn�ee par

� (FR=FB)

FR=FB
=
�
(�FR=FR)

2 + (�FB=FB)
2
�1=2

: (9.18)

Dans notre cas, on a hFR=FBi � 1; une autre m�ethode consiste �a �xer un des deux 
ux �a une

valeur de 
ux de base indiqu�ee par la photom�etrie peida et de laisser l'autre libre durant l'ajuste-

ment de la courbe th�eorique test�ee; on v�eri�e ensuite si l'autre 
ux ajust�e est compatible avec le

rapport FR=FB mesur�e. En conclusion, la photom�etrie di��erentielle est tr�es prometteuse en terme

de d�etection des �ev�enements microlentilles. N�eanmoins, le probl�eme de d�etermination de la ligne

de base n'est pas r�esolu �a ce jour, et l'utilisation de cette m�ethode pour mesurer la profondeur

optique n'est pas encore d'actualit�e.

Mod�elisation par une lentille binaire

Il existait d�ej�a un programme d'ajustement de lentille binaire (sans rotation de la lentille ni

e�et de parallaxe terrestre) dans le groupe eros, d�ej�a utilis�e pour l'�etude de l'�ev�enement binaire

avec travers�ee de caustique du smc (sec. 3.6.3). Ce mod�ele de base n�ecessite 10 param�etres pour

caract�eriser la lentille :
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Fig. 9.16 : Test du chromatisme : variations de 
ux rouges en fonction des variations de 
ux bleus

(photom�etrie di��erentielle). La variation de l'�etoile est raisonnablement achromatique. Un ajustement

lin�eaire passe (dans les erreurs) par le point (0,0), ce qui semble indiquer qu'il n'y a pas de blending (ou
sinon que l'�etoile est blend�ee par une �etoile de la même couleur).

{ t0 : instant du minimum d'approche

{ �t = Re=v : dur�ee du ph�enom�ene, o�u Re est le rayon d'Einstein correspondant �a la masse

totale de la lentille

{ b : param�etre d'impact minimum

{ fr;b : 
ux de base rouge et bleu

{ cr;b : coe�cient de blending (ou les \o�set" bgr;b en photom�etrie di��erentielle)

{ a : s�eparation des 2 masses en unit�e de rayon d'Einstein

{ q = m1=m2 : rapport des masses des 2 composantes de la lentille

{ � : angle entre l'axe des composantes de la lentille double et la trajectoire de la source

(projet�ee dans le plan de la lentille).

Cet ajustement est hautement non lin�eaire et, �a cause de l'existence de courbes caustiques, l'hyper-

surface de �2 pr�esente des discontinuit�es dans l'espace des param�etres. L'initialisation est donc ici

d'une importance cruciale, et le probl�eme est souvent d�eg�en�er�e [Afonso et al., 2000]. La r�esolution

de l'�equation fondamentale des lentilles gravitationnelles est faite de proche en proche. Une pre-

mi�ere solution est calcul�ee �a partir des param�etres d'initialisation et cette derni�ere est utilis�ee pour

calculer la solution au point suivant de la trajectoire et ainsi de suite tout le long du ph�enom�ene.

Soit R le r�ef�erentiel centr�e sur le centre de masse du d�e
ecteur binaire. Dans ce r�ef�erentiel, la

trajectoire M(t) de la source est suppos�ee être une droite param�etris�ee par la relation :

M (t) =
n�b sin� + � cos�

+b cos� + � sin�
; (9.19)

avec � = (t � t0)=�t, temps en unit�e de temps d'Einstein �t. Le probl�eme est ici invariant par

dilatation de l'�echelle de temps. La con�guration g�eom�etrique dans le plan de la lentille, ainsi qu'une
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simulation de courbe de lumi�ere sont donn�es dans la �gure (�g. 9.17). Les di��erentes topologies

pouvant engendrer deux pics similaires �a ceux de l'�ev�enement en question sont repr�esent�ees dans

la �gure (�g. 9.18). C'est �a partir de ces topologies que nous avons initialis�e les param�etres de

l'ajustement.

m m

t

R

a

b

M(t)

v(t)0

CDM

α
1 2

(a) Con�guration g�eom�etrique d'une lentille binaire
sans rotation ni parallaxe. M(t) repr�esente la trajec-

toire de la ligne de vis�ee (observateur,�etoile source)
par rapport au centre de masse des deux compo-
santes, dans le r�ef�erentiel de la lentille.

(b) (bas) Simulation d'une courbe de lumi�ere engen-
dr�ee par une lentille binaire sans rotation ni paral-

laxe : a = 0:5 q = 2:0 b = 0:12 � = 0:77. (haut
gauche) Courbes caustiques et mouvement (ligne
droite) de la ligne de vis�ee par rapport au r�ef�eren-

tiel (R). (haut droite) trajectoire des images dans le
plan du d�e
ecteur.

Fig. 9.17 : Lentille binaire sans rotation ni parallaxe; 10 param�etres sont n�ecessaires pour caract�eriser le

syst�eme d'apr�es la courbe de lumi�ere (voir texte).

Mod�elisation par une lentille binaire en rotation (ROBIN)

Le cas d'une lentille binaire en rotation est important �a traiter car un simple ajustement de

lentille binaire donne une dur�ee typique de l'ordre de 400 jours (tab. 9.1). Or, d'apr�es la 3�eme loi

de Kepler on a �
T

1 an

�2

=
(D=1 UA)3

(m1 +m2)=1 M�

: (9.20)

o�u T est la p�eriode de rotation, D la distance entre les 2 composantes, et UA d�esigne l'unit�e

astronomique (150: 106 km). Pour un d�e
ecteur du halo, le rayon d'Einstein vaut typiquement

10
p
M=M� UA, et les d�e
ecteurs ont environ 0:5 M� s'ils sont dans le halo [Alcock et al., 1997a].

On peut donc s'attendre �a avoir un syst�eme dont la p�eriode de rotation est de quelques centaines de

jours, ce qui est comparable �a �t et donc serait d�etectable sur la courbe de lumi�ere. On se restreint

ici au cas d'une lentille en rotation dont la projection du mouvement de rotation dans le plan du

ciel est un cercle. Cette simpli�cation permet de conserver la même carte de courbes caustiques

pour un ajustement donn�e, et un seul param�etre suppl�ementaire est n�ecessaire pour caract�eriser

le nouveau syst�eme : la p�eriode de rotation T . En e�et, la phase de l'orbite de la binaire est

regroup�ee avec l'angle entre la trajectoire de la ligne de vis�ee et l'axe des composantes du syst�eme

�a t = t0 de fa�con �a gagner 1 param�etre. Le cas g�en�eral d'une trajectoire elliptique, beaucoup plus
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(a) a = 0:5 q = 0:6 b = 0:15
� = �0:7853

(b) a = 0:7 q = 0:2 b = 0:97
� = 0:35

(c) a = 0:6 q = 0:2 b = 0:13
� = �0:6

(d) a = 2: q = 0:15 b = 0:04
� = �0:4

(e) a = 1:5 q = 0:4 b = 0:75

� = 1:05

(f) a = 2: q = 3: b = 0:46

� = �1:2

Fig. 9.18 : Di��erentes topologies des courbes caustiques pouvant être �a l'origine d'un �ev�enement �a 2 pics.

Pour chaque graphique, on a : (haut gauche) trajectoire de la source et courbes caustiques; (haut droit)

trajectoire des images dans le plan de la lentille; (bas) courbe de lumi�ere simul�ee.
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compliqu�e, n'a pas �et�e envisag�e ici car, comme on va le voir, nous n'avons eu aucune indication

de rotation du syst�eme d'apr�es les ajustements r�ealis�es avec notre simpli�cation. Pour prendre en

compte la rotation de la lentille dans le programme d�ej�a existant, on utilise la remarque suivante :

seules les positions relatives de la lentille et de la projection de l'�etoile source (dans le plan de la

lentille) sont importantes. En cons�equence, au lieu de faire tourner la lentille par rapport au plan

du ciel et de consid�erer une trajectoire rectiligne de l'�etoile source, on se place dans le r�ef�erentiel

R0 o�u le syst�eme binaire est immobile, et on calcule la trajectoire qu'a la source dans ce nouveau

r�ef�erentiel. On peut alors appliquer l'algorithme pr�ec�edent en se d�epla�cant maintenant sur une

trajectoire curviligne M(t) param�etr�ee selon

M (t) =

�
(�b sin� + � cos�)cos

�
2� �
T

�
+ (+b cos� + � sin�)sin

�
2� �
T

�
(+b sin� � � cos�)sin

�
2� �
T

�
+ (+b cos�+ � sin�)cos

�
2� �
T

� ; (9.21)

avec � = (t � t0)=�t temps en unit�e de temps d'Einstein �t. Le probl�eme est toujours invariant

par dilatation de l'�echelle de temps, et T est donc aussi exprim�e en unit�e de temps d'Einstein �t.

t

b

M(t)

t

v(t)0

α
CDM

a

m2

m1

R’

R

Ω 

(a) Con�guration g�eom�etrique d'une lentille binaire

en rotation sans parallaxe. M(t) repr�esente la trajec-
toire de la ligne de vis�ee (observateur, �etoile source).
Pour r�ealiser l'ajustement, on calcule la trajectoire
M(t) dans le r�ef�erentiel o�u la lentille en rotation (R0)
est immobile.

(b) (bas) Simulation d'une courbe de lumi�ere engen-

dr�ee par une lentille binaire en rotation sans paral-
laxe : a = 0:5 q = 2:0 b = 0:22 � = 0:77 T = 4�t.
(haut gauche)Courbes caustiques et mouvement (cur-
viligne) de la ligne de vis�ee par rapport au r�ef�erentiel
(R'). (haut droite) trajectoire des images dans le plan
du d�e
ecteur.

Fig. 9.19 : Lentille binaire en rotation sans parallaxe. Avec la param�etrisation choisie, 11 variables sont

n�ecessaires pour caract�eriser le syst�eme.

Mod�elisation par une lentille binaire avec e�et de parallaxe

Le cas d'une lentille binaire, sans rotation, mais prenant en compte l'e�et de parallaxe terrestre

peut ici être trait�e exactement. Pour cela, on utilise la même astuce que dans le cas de la lentille

binaire en rotation : on se place dans le r�ef�erentiel de la lentille et on combine le d�eplacement de

la Terre et de la source, projet�e dans le plan de la lentille. La g�eom�etrie associ�ee dans le plan du

d�e
ecteur, ainsi qu'une simulation de courbe de lumi�ere sont donn�es dans la �gure (�g. 9.20). Dans
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m m

t

R
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M(t)

v(t)0

CDM

α
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δu
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(a) Con�guration g�eom�etrique d'une lentille binaire
sans rotation avec e�et de parallaxe terrestre. M(t)

repr�esente la trajectoire de la ligne de vis�ee (obser-
vateur, �etoile source). Pour r�ealiser l'ajustement, on
calcule la trajectoireM(t) dans le r�ef�erentiel de la len-
tille (R) en reportant la trajectoire de la Terre sur le
mouvement de la ligne de vis�ee.

(b) (bas) Simulation d'une courbe de lumi�ere engen-
dr�ee par une lentille binaire sans rotation avec paral-

laxe : a = 0:5 q = 2:0 b = 0:22 � = 0:77 �u = 0:1
�Terre = 0:5. (haut gauche) Courbes caustiques et
mouvement (curviligne) de la ligne de vis�ee par rap-
port au r�ef�erentiel (R). (haut droite) trajectoire des
images dans le plan du d�e
ecteur.

Fig. 9.20 : Lentille binaire sans rotation avec parallaxe. Avec la param�etrisation choisie, 12 variables sont

n�ecessaires pour caract�eriser le syst�eme.

le r�ef�erentiel de la lentille, la trajectoire de la ligne de vis�ee M (t) est param�etr�ee selon la relation :

M (t) =

8<: �u cos
�
2� �
T�

+ �0

�
� b sin� + � cos�

�u sin
�
2� �
T�

+ �0

�
+ b cos� + � sin�

; (9.22)

avec � = (t � t0)=�t le temps en unit�e de temps d'Einstein �t. Le probl�eme n'est plus invariant

par dilatation de l'�echelle de temps car nous avons introduit une �echelle suppl�ementaire : la p�eriode

de r�evolution de la Terre. On rappelle que �u =
a�(1�x)

Re
, o�u x = Dd=Ds, et T� = P�=�t, ou P�

est la p�eriode de r�evolution terrestre.

Mod�elisation par une lentille binaire en rotation avec parallaxe

Le cas d'une lentille binaire en rotation avec e�et de parallaxe terrestre est la suite logique

des deux cas pr�esent�es ci-dessus. Pour l'ajustement, on se place dans le r�ef�erentiel de la lentille en

rotation (R0) et on combine la trajectoire de la source et de la Terre, le tout projet�e dans le plan de

la lentille. La trajectoire de la ligne de vis�ee M (t) est donn�ee, dans (R0) par la formule matricielle :

M (t) =

�
+cos

�
2� �
T

� �sin � 2� �
T

�
+sin

�
2� �
T

�
+cos

�
2� �
T

� ��
0@ �u cos

�
2� �
T�

+ �0

�
� b sin�+ � cos�

�u sin
�
2� �
T�

+ �0

�
+ b cos�+ � sin�

1A
Les courbes de lumi�ere r�esultantes peuvent maintenant être extrêmement di��erentes des courbes

de lentille binaire canoniques, un exemple est donn�e dans la �gure (�g. 9.21).
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Fig. 9.21 : (bas) Simulation d'une courbe de lumi�ere de lentille binaire en rotation avec e�et de parallaxe

terrestre : a = 0:5 q = 2:0 b = 0:15 � = �1:77 T = 15�t �u = 0:1 �Terre = 0:5. (haut gauche)

Courbes caustiques et mouvement (curviligne) de la ligne de vis�ee par rapport au r�ef�erentiel (R'). (haut
droite) trajectoire des images dans le plan du d�e
ecteur. 13 param�etres sont n�ecessaires pour caract�eriser

le syst�eme (on rappelle que l'on consid�ere une rotation circulaire de la lentille dans le plan du ciel).

R�esultats et Interpr�etation

Nous ne donnerons ici que les r�esultats concernant la topologie (a) de la �gure (�g. 9.18)

qui a donn�e lieu aux meilleurs ajustements. Les d�etails des meilleures solutions d�etermin�ees sont

donn�ees dans la table (tab. 9.1). Les ajustements de lentille double n'ont r�ev�el�e aucune indication

de rotation du syst�eme. L'ajustement tenant compte de l'e�et de parallaxe terrestre est en fait le

meilleur avec �u � 0:5� 0:02, favorisant l'hypoth�ese d'un objet du halo (chap. 2).

Il est aussi possible de d�ecrire la courbe de lumi�ere �a l'aide d'une source double avec ou sans

rotation. L'ajustement est excellent même si les param�etres du meilleur ajustement sont nettement

improbables (A. Milsztajn, communication personnelle). En fait, tous ces e�orts d'ajustement ont

�et�e vains (mais pas inutiles) car, apr�es que ce travail fut e�ectu�e, une communication priv�ee de D.

Bennett du groupe macho nous apprit que cette �etoile avait d�ej�a vari�e en 1995 (eros n'avait pas

encore commenc�e �a observer cette r�egion du ciel �a l'�epoque). Cet �ev�enement n'est donc pas une

microlentille, mais une �etoile variable. En conclusion, on peut dire qu'il existe des �etoiles variables,

localis�ees dans la s�equence principale, qui pr�esentent de grandes variations achromatiques. Cet

exemple r�esume bien notre m�econnaissance des bruits de fond, et il n'est d'ailleurs pas exclu que

l'on puisse avoir un �ev�enement de ce type avec un seul pic compatible, dans les barres d'erreurs,

avec une courbe de Paczy�nski. Cet �ev�enement de bruit de fond n'a�ecte en rien les r�esultats de

l'analyse microlentille car il n'est pas candidat apr�es tous les crit�eres de s�election.
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Mod�ele a b q �t T �u FR FB �2 Nddl

LB 0.5 0.1 0.45 420 - - 450 320 596 336

LB + R 0.5 0.1 0.45 420 1 - 450 320 596 335

LB + P 1.8 0.1 0.1 280 - 0.05 460 300 420 334

LB + R + P 1.8 0.1 0.1 280 1 0.05 460 300 420 333

Tab. 9.1 : R�esultats des ajustements microlentilles r�ealis�es sur le premier �ev�enement �a deux pics d�ecouvert
dans le lmc. LB d�esigne l'ajustement d'une lentille binaire, R d�esigne la rotation, et P la parallaxe.

Fig. 9.22 : Premier �ev�enement �a 2 pics (lmc) : meilleur ajustement avec une lentille binaire et un e�et

de parallaxe terrestre.

9.8.2 Deuxi�eme cas

Un autre �ev�enement aux structures �etranges a �et�e d�ecouvert de la même fa�con que celui qui

vient d'être pr�ealablement �etudi�e. Il concerne aussi une �etoile faible de la s�equence principale. La

courbe de lumi�ere est donn�ee �a la �gure (�g. 9.23). Contrairement au cas pr�ec�edent, nous n'avons

pas fait d'�etude d�etaill�ee de cet �ev�enement. Notons seulement sa ressemblance avec la simulation

de la �gure (�g. 9.20). Ce n'est pas un candidat en �n d'analyse. Remarquons aussi que l'�etoile

source est localis�ee dans un champ non suivi par le groupe macho (lm034); on ne peut donc pas

avoir d'information sur son comportement avant août 1996.
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Fig. 9.23 : Courbe de lumi�ere du deuxi�eme �ev�enement �a 2 pics du lmc (lm034).
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Chapitre 10

E�cacit�e de d�etection des

microlentilles

Dans ce chapitre je pr�esente l'e�cacit�e de d�etection des microlentilles. La m�ethode utilis�ee et

les param�etres engendr�es sont d�ecrits �a la section (sec. 10.1). Je pr�esente ensuite l'e�cacit�e globale

de l'analyse des donn�ees lmc de 1996 �a 1999 (sec. 10.2) et je d�etaille l'e�cacit�e de chaque zone du

lmc �a la section (sec. 10.3). Pour �nir, je discute de l'e�et de blending (sec. 10.4), en me basant

sur les travaux d�ej�a e�ectu�es �a ce sujet par [Palanque-Delabrouille, 1997].

10.1 Principe du calcul de l'e�cacit�e

L'e�cacit�e est calcul�ee en appliquant exactement le même ensemble de crit�eres de s�election

des donn�ees aux microlentilles simul�ees. La m�ethode de simulation d'�ev�enements microlentilles

est d�ecrite �a la section (sec. 6.2); on rappelle cependant que les courbes des \faux" �ev�enements

microlentilles sont ajout�ees sur les courbes de lumi�ere des �etoiles, apr�es l'�etape de r�eduction pho-

tom�etrique.

La recherche de microlentilles se fait en analysant les �chiers de suivi r�eduits enrichis en �etoiles

variables ou en �etoiles ayant vari�e au moins une fois durant la p�eriode d'observation (chap. 8). Ce

ne sont pas ces �etoiles qui nous servent �a calculer l'e�cacit�e car cet �echantillon n'est pas repr�e-

sentatif de l'ensemble des �etoiles observ�ees. Pour le calcul de l'e�cacit�e on utilise un �echantillon

de 2% d'�etoiles s�electionn�ees al�eatoirement dans les �chiers de suivi originaux de tous les champs.

L'e�cacit�e d�epend a priori de 5 param�etres :

{ le param�etre d'impact u0
{ l'instant du maximum t0
{ l'�echelle de temps �t

{ les 
ux de base rouge et bleu Fbase;R;B

L'e�cacit�e de d�etection par rapport �a un de ces param�etres est obtenue en int�egrant sur tous les

autres. D'un point de vue technique, l'e�cacit�e par rapport �a un param�etre s'obtient en divisant

la distribution des param�etres reconstruits par la distribution des param�etres �es (normalis�ee �a

u0 < 1).

Le calcul du nombre d'�ev�enements attendus est donn�e au chapitre (chap. 12); c'est une fonction

de l'e�cacit�e �(�t) d�e�nie par

�(�t) =
1

umax0 Tobs

Z u
max

0

0

Z Tobs

0

�(u; t;�t) du dt ; (10.1)

o�u �(u; t;�t) est l'e�cacit�e moyenn�ee sur les 
ux des �etoiles, Tobs la p�eriode sur laquelle l'on

a engendr�e des �ev�enements simul�es et umax0 le param�etre d'impact maximum consid�er�e. On se

normalise �a umax0 = 1. On peut remarquer que dans le cas ou Tobs ! 1 le produit �(�t) �Tobs !
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Zone Nombre moyen de clich�es (3 ans) �(10j) �(50j) �(100j)

1 287 11% 22% 33%

2 223 8% 18% 28%

3 217 7% 15% 24%

4 217 7% 14% 23%

5 209 4% 12% 20%

6 217 4% 11% 17%

7 110 1% 7% 13%

8 98 1% 5% 12%

Tab. 10.1 : E�et de l'�echantillonnage sur l'e�cacit�e �(�t). On montre ici la perte d'e�cact�e, surtout pour
�t < 50 jours, en fonction de la zone du lmc consid�er�ee. Cette variation s'explique en grande partie par

la di��erence d'�echantillonnage des prises de clich�es des di��erentes zones.

Cte. Les distributions des param�etres engendr�es sont n�ecessaires pour comparer l'e�cacit�e globale,

i.e. moyenn�ee sur tous les param�etres, de la châ�ne de d�etection par rapport �a d'autres analyses.

Dans notre cas, les param�etres u0, t0 sont respectivement distribu�es de fa�con uniforme sur [0,2]

et [2250,3350] jours eros, et le param�etre �t est distribu�e selon une loi plate en log(�t) dans

l'intervalle [1,400] jours.

10.2 E�cacit�e globale

L'e�cacit�e globale de l'analyse 3 saisons, en fonction des param�etres u0, t0, log(�t), et

log(Fbase;R), calcul�ee �a partir d'�ev�enements Monte Carlo distribu�es sur les 64 champs analys�es

est donn�ee �a la �gure (�g. 10.1). Cette e�cacit�e est normalis�ee �a Tobs = 3 ans (1095 jours), et �a

u0 < 1.

10.3 E�cacit�e par zone

L'e�cacit�e varie de fa�con assez importante sur les di��erents champs du lmc. Il est ici commode

de regrouper les champs par zones correspondant �a une même gamme de brillance de surface du

lmc (sec. 4.2) car l'�echantillonnage de prise de clich�es est similaire pour tous les champs d'une

même zone (sec. 4.3). Les e�cacit�es par zone sont donn�ees dans les �gures (�g. 10.2) et (�g. 10.3);

Outre le fait que les di��erentes zones poss�edent une densit�e surfacique d'�etoiles di��erentes (les

champs sont tr�es encombr�es dans la barre du lmc), les di��erences entre zones nous permettent

d'�etudier l'e�et de l'�echantillonnage des clich�es sur la d�etection des microlentilles. En e�et, les

zones 1 et 2 sont celles qui ont �et�e le mieux �echantillonn�ees, notamment durant les saisons 1996/97

et 1997/98; l'e�cacit�e de d�etection d�epasse � 30% �a �t � 100 jours. Au contraire, les zones 7

et 8 ont �et�e relativement bien couvertes durant la saison 1996/97, et puis moins observ�ees durant

les deux derni�eres saisons; l'e�et se traduit directement sur l'e�cacit�e qui n'est plus que � 15% �a

�t � 100 jours. L'e�et de l'�echantillonnage sur l'e�cacit�e, pour di��erentes valeurs de �t est donn�e

�a la table (tab. 10.1).

10.4 In
uence de l'e�et de blending

L'e�et de blending a �et�e d�ecrit au chapitre (chap. 2). Je discute ici de l'in
uence de cet e�et

sur l'e�cacit�e de d�etection des microlentilles dans le cas des donn�ees d'eros.
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10.4.1 E�et de blending et e�cacit�e de d�etection

En premi�ere approximation, on peut consid�erer qu'une �etoile reconstruite par notre programme

de photom�etrie se compose de deux �etoiles principales. L'�etoile contribuant le plus au 
ux total

est ici nomm�ee �etoile primaire, et l'autre �etoile secondaire. Un ph�enom�ene de microlentille peut se

produire indi��eremment sur l'une ou l'autre de ces �etoiles. Dans chacun des cas l'e�et de blending

induit une sous-estimation de deux observables : l'�echelle de temps �t et l'ampli�cation maximum

Amax (sec. 2.3.5). La prise en compte de l'e�et de blending a donc deux cons�equences :

{ diminuer l'e�cacit�e de d�etection d'�ev�enements sur les �etoiles primaire et secondaire

{ doubler le nombre des �etoiles suivies

Ces deux cons�equences agissent de fa�con oppos�ee sur l'e�cacit�e de d�etection. Elle est r�eduite dans

le premier cas, et accrue dans le second (si on se normalise aux seules �etoiles primaires). Cette

compensation doit être �etudi�ee au cas par cas pour chaque exp�erience, car elle d�epend �a la fois

du dispositif exp�erimental (taille du t�elescope) et de la strat�egie d'observation (zones observ�ees,

temps de pose).

10.4.2 Le cas des donn�ees EROS

L'�etude de l'in
uence de l'e�et de blending sur l'e�cacit�e de d�etection pour l'exp�erience eros2

(vers les Nuages de Magellan) a �et�e �etudi�e par [Palanque-Delabrouille, 1997]. Pour cela, des images

synth�etiques des zones typiques observ�ees dans le lmc et dans le smc ont �et�e g�en�er�ees. La fonc-

tion de luminosit�e introduite dans ces simulations a �et�e obtenue par un ajustement des �etoiles

d�etect�ees sur ces champs, et extrapol�ee pour les �etoiles faibles �a l'aide de donn�ees hst de la

barre du lmc [Elson et al., 1997]. Les d�etails techniques de ces simulations sont donn�es dans

[Palanque-Delabrouille, 1997]. Connaissant les param�etres sous-jacents de ces images, l'in
uence

du blending a �et�e d�etermin�ee �a partir de simulations d'e�ets de microlentilles sur les �etoiles primaire

et secondaire. Comme attendu, pour chaque composante consid�er�ee ind�ependamment, l'e�cacit�e

de d�etection est diminu�ee (�g. 10.4). Par contre, cette �etude r�ev�ele que nous sommes aussi sensibles

�a des �ev�enements tr�es ampli��es se produisant sur l'�etoile secondaire. L'e�cacit�e totale est calcul�ee

en additionnant les e�cacit�es relatives �a chaque composante. Cette e�cacit�e globale prenant en

compte l'e�et du blending doit être compar�ee �a l'e�cacit�e calcul�ee sans tenir compte de cet e�et

(celle que l'on a utilis�ee dans cette th�ese). Dans les cas �etudi�es, les deux valeurs sont �a peu pr�es

identiques (�a 10%). Cette compensation, illustr�ee �a la �gure (�g. 10.4), justi�e la m�ethode de calcul

que nous avons utilis�ee.

On peut tout de même se demander pourquoi l'e�et de blending est n�egligeable dans notre cas,

alors qu'il semble être plus important chez macho. La raison principale envisag�ee est que nous

couvrons un angle solide plus grand en direction du lmc, alors que le groupe macho se concentre

sur la barre de cette galaxie; Ces champs de la barre sont plus encombr�es que les champs externes

(nos champs typiques), et l'e�et de blending y est donc plus important.

193



10.4. INFLUENCE DE L'EFFET DE BLENDING

Fig. 10.1 : E�cacit�e de l'analyse lmc 3 saisons, en fonction des param�etres u0 2 [0; 1] (en haut �a gauche),

t0 2 [2250; 3550] (en haut �a droite), log(�t) engendr�e uniform�ement pour �t 2 [1; 400] jours (en bas �a
gauche), et log(Fbase;R) (en bas �a droite). L'e�cacit�e est normalis�ee �a u0 < 1 et �a 3 ann�ees d'observations.
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(a) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 1. (b) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 2.

(c) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 3. (d) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 4.

Fig. 10.2 : E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour les zones 1, 2, 3, et 4, en fonction de u0 (en haut �a

gauche), de t0 (en haut �a droite), de log(�t) en bas �a gauche, et log(Fbase;R) (en bas �a droite).
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(a) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 5. (b) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 6.

(c) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 7. (d) E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour la zone 8.

Fig. 10.3 : E�cacit�e de l'analyse lmc 3 ans pour les zones 5, 6, 7, et 8, en fonction de u0 (en haut �a

gauche), de t0 (en haut �a droite), de log(�t) en bas �a gauche, et log(Fbase;R) (en bas �a droite).
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INFLUENCE DU BLENDING SUR L’EFFICACITE DE DETECTION

Fig. 10.4 : In
uence de l'e�et de blending sur l'e�cacit�e de d�etection, illustr�ee dans le cas du smc; (en haut

�a gauche) e�cacit�e en fonction de log(Fref;R); (en haut �a droite) e�cacit�e en fonction de u0 2 [0; 2]; (en

bas �a gauche) e�cacit�e en fonction de �t 2 [10; 150] jours, normalis�ee �a u0 < 2; (en bas �a droite) e�cacit�e

en fonction de �t 2 [10; 150] jours, normalis�ee �a u0 < 1; Le tout est donn�e pour une p�eriode d'observation

de 1 an. Dans chacun des quadrants, la ligne en trait plein indique la valeur de l'e�cacit�e calcul�ee sans

blending. Les deux lignes pointill�ees indiquent la valeur de l'e�cacit�e associ�ee �a chaque composante (la plus

basse correspond �a l'�etoile secondaire). En�n, la ligne mixte donne l'e�cacit�e globale calcul�ee avec blending

(addition des deux lignes pointill�ees). On voit que les deux m�ethodes de calcul donnent des r�esultats tr�es

voisins [Palanque-Delabrouille, 1997].
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Chapitre 11

Les candidats microlentilles

Dans ce chapitre, je commence par examiner le statut du candidat eros1-lmc#2; une nouvelle

variation d�etect�ee sur la courbe de lumi�ere en mars 1999 nous a amen�e �a le rejeter (sec. 11.1). Je

passe ensuite en revue les candidats lmc d�ecouverts dans les donn�ees eros2. Les candidats eros2-

lmc#3 (sec. 11.2) et eros2-lmc#4 (sec. 11.3) sont ceux qui ont �et�e d�ecouverts dans l'analyse de

17.5 millions d'�etoiles suivies sur 2 ann�ees. Apr�es l'analyse de 26 millions d'�etoiles sur 3 ans de

donn�ees, nous avons 3 candidats suppl�ementaires : eros2-lmc#5 (sec. 11.4), eros2-lmc#6 (sec.

11.4), eros2-lmc#7 (sec. 11.4). On verra que le candidat eros2-lmc#3 est aussi candidat de

l'analyse 3 ans, mais que le candidat eros2-lmc#4 ne l'est pas en raison d'une nouvelle variation

durant la troisi�eme saison. Pour �nir, je discute de l'alerte macho-lmc99#2 (sec. 11.7); l'�etoile

source correspondante est trop faible pour �gurer dans notre catalogue d'�etoiles de r�ef�erence, et la

technique de la photom�etrie di��erentielle a �et�e utilis�ee pour fabriquer la courbe de lumi�ere. A ce

sujet, je pr�esente une analyse pr�eliminaire des donn�ees d'eros, d'ogle, et de macho relatives �a

cette �etoile.

11.1 Statut du candidat EROS1-LMC#2

Deux candidats ont �et�e d�ecouverts par l'exp�erience eros1 plaques photographiques

[Aubourg et al., 1993, Ansari et al., 1995] (chap. 3). Le candidat eros1-lmc#1 (� = 5h2603400,

� = �70�5704500, J2000) est situ�e dans le champ eros2 lm058, sur le ccd 2 quart k; les donn�ees

n'ont pas �et�e r�eduites car le ccd 2 rouge n'est pas utilisable depuis le d�ebut de l'exp�erience 1. Le

candidat eros1-lmc#2 (� = 5h0600500, � = �68�5803400, J2000) est situ�e dans le champ eros2

lm043, sur le ccd 6 quart k. L'�etoile source �gure dans le catalogue eros2, et on se propose ici

d'�etudier la courbe de lumi�ere de ce candidat, d'août 1996 �a juin 1999, a�n de mettre en �evidence

une nouvelle variation signi�cative de l'�etoile source.

11.1.1 Candidat EROS1-LMC#2 dans les donn�ees EROS1

Les caract�eristiques de ce candidat sont donn�ees dans la table (tab. 3.2). Bri�evement, on rappelle

que l'�ev�enement s'est produit �n d�ecembre 1990, a dur�e 29 jours, avec un gain maximum de 0.8

magnitude en luminosit�es rouge et bleu. Une �etude photom�etrique et spectroscopique indique que

l'�etoile source est une �etoile non-rougie de la s�equence principale (type spectral A0-2) qui ne semble

pas appartenir �a une classe rare d'�etoiles variables. N�eanmoins, sa couleur et son type spectral sont

compatibles avec une \pr�e-nova" ou une \nova vieille" [Beaulieu et al., 1995]. De plus, une �etude

photom�etrique suppl�ementaire [Ansari et al., 1995], r�ealis�ee avec 3 t�elescopes di��erents, indique

que l'�etoile source est intrins�equement variable, avec une p�eriode

P = 2:8169� 0:0005 jours ; (11.1)

1Il est possible de r�eduire uniquement les donn�ees bleu, mais ceci n'a pas encore �et�e fait �a ce jour car cela n�ecessite
un e�ort plus important.
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11.1. STATUT DU CANDIDAT EROS1-LMC#2

et une amplitude totale de variation d'environ 0.4 magnitude. La courbe de lumi�ere de ce candidat,

de 1991 �a 1993, est donn�ee �a la �gure (�g. 11.1). La courbe de lumi�ere repli�ee sur une p�eriode de

variation est pr�esent�ee �a la �gure (�g. 3.3). Cette derni�ere ressemble �a celle d'un syst�eme binaire �a

�eclipse, ce qui va �a l'encontre de l'interpr�etation de cet �ev�enement en terme de microlentille, compte

tenu de la raret�e du ph�enom�ene; En fait, il n'a pas �et�e possible de d�ecrire de fa�con satisfaisante

le syst�eme comme un couple d'�etoiles �a �eclipse. Ce syst�eme pourrait comporter une �etoile et un

disque d'accr�etion qui pr�esenterait des instabilit�es induisant une augmentation de la luminosit�e.

Cet �ev�enement a n�eanmoins �et�e accept�e comme candidat microlentille car l'interpr�etation en terme

de syst�eme binaire �a �eclipse n'est pas pleinement satisfaisante [Ansari et al., 1995].

11.1.2 Candidat EROS1-LMC#2 dans les donn�ees EROS2

Une deuxi�eme variation !

Nous avons recherch�e l'�etoile source correspondant �a l'�ev�enement eros1-lmc#2 dans les don-

n�ees eros2; la courbe de lumi�ere, entre août 1996 et juin 1999, est donn�ee �a la �gure (�g. 11.2).

Cette �etoile se trouve sur le ccd 6 et, suite �a un probl�eme d'acquisition, les donn�ees rouge de ce

ccd ne sont pas disponibles pour la saison 1998/1999. N�eanmoins, on note une indication tr�es

forte d'une deuxi�eme variation (� 0:7 magnitude) en mars 1999 (d'apr�es les donn�ees bleu), soit 8

ans apr�es le premier pic ! Les deux images de l'�etoile, hors variation et au maximum de la 2�eme

variation, sont donn�ees �a la �gure (�g. 11.3). Cette nouvelle variation a �et�e aussi observ�ee par le

groupe macho (communication priv�ee de D. Bennett). Ces deux observations ind�ependantes nous

incitent donc �a penser que l'�ev�enement eros1-lmc#2 n'�etait pas dû �a un ph�enom�ene de microlen-

tille gravitationnelle, mais plutôt �a une variabilit�e intrins�eque plus importante de l'�etoile source;

cette hypoth�ese avait d�ej�a �et�e envisag�ee peu apr�es la d�ecouverte du candidat [Ansari et al., 1995].

Il est cependant di�cile de donner un sens statistique �a cette deuxi�eme variation avec les donn�ees

eros seules; en e�et, les donn�ees rouge sont indisponibles durant la variation 2, et le deuxi�eme pic

est tr�es mal �echantillonn�e dans le bleu (54 jours s�eparent le point au maximum du point suivant).

De plus, puisque l'�etoile source est intrins�equement variable et que les erreurs se sont r�eduites

avec l'exp�erience eros2, la dispersion des points de la courbe de lumi�ere est assez importante :

�bleu = 1574 adu (sans compter les points au-del�a du 01/02/1999). Avec cette dispersion, le point

de 
ux maximum (30200 adu) se trouve plus de 9 sigmas au-dessus du 
ux moyen (15400 adu).

Ce même point a une erreur de 570 adu, il se trouve ainsi �a plus de 25 fois son erreur du 
ux non

ampli��e.

Variabilit�e de l'�etoile source

Apr�es avoir �elimin�e les points correspondants �a la deuxi�eme p�eriode de variation (au-del�a du

01/02/1999) on peut voir si l'on retrouve la p�eriode intrins�eque de variation de l'�etoile source dans

les donn�ees eros2. Di��erents programmes de recherche de p�eriode ont �et�e utilis�es :

{ M�ethode de Scargle simpli��ee [Bauer, 1997]

{ M�ethode de Schwarzenberg-Czerny [Schwarzenberg-Czerny, 1996]

Les r�esultats de ces deux m�ethodes sont donn�es dans la table (tab. 11.1) pour les donn�ees rouge

et bleu. Ils sont en bon accord avec ceux de l'exp�erience eros1. La courbe de lumi�ere repli�ee sur

la p�eriode P = 2:8167 jours est donn�ee dans la �gure (�g. 11.4), pour la couleur bleu uniquement

(donn�ees eros2). On peut remarquer qu'il n'y a aucun indice de variation de la p�eriode �a l'�echelle

de 6-7 ans.

2Nous avons pu r�ecup�erer l'image brute rouge correspondant au maximum de la deuxi�eme variation; on peut
ainsi con�rmer que l'�etoile a aussi vari�e en rouge.
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Chapitre 11

Fig. 11.1 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1 #2 (donn�ees eros1, de 1991 �a 1993), dans le �ltre bleu

(en haut), et dans le �ltre rouge (en bas). Les points sont superpos�es au meilleur ajustement d'une courbe
de Paczy�nski dont les caract�eristiques sont donn�ees dans la table ((tab. 3.2)). L'�etoile source pr�esente une

modulation caract�eristique d'une binaire �a �eclipse.

Fig. 11.2 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1-lmc#2 (donn�ees eros2, d'août 1996 �a juin 1999), dans

le �ltre bleu (en bas), et dans le �ltre rouge (en haut). L'�echelle des magnitudes n'est pas calibr�ee. Aucune
image n'a �et�e analys�ee avec le ccd 6 rouge durant la troisi�eme saison d'observation du lmc en raison d'un

probl�eme technique. On remarque une forte indication d'une nouvelle variation de la luminosit�e de l'�etoile

autour du 9 mars 1999 (jour eros num�ero 3354). On peut aussi noter la diminution de la taille des barres
d'erreurs entre l'exp�erience eros1 (plaques photographiques, voir courbe ci-dessus) et l'exp�erience eros2

(ccd).
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11.2. EROS2-LMC#3

(a) Candidat eros1-lmc#2 sur l'image de r�ef�erence
eros2 (composit�ee).

(b) Candidat eros1-lmc#2 au maximum de la 2�eme

variation (9 mars 1999). Cette image pr�esente des

caract�eristiques typiques; elle n'a donc aucune raison
d'être rejet�ee.

Fig. 11.3 : Candidat eros1-lmc#2 sur deux images eros2 (en bleu): (a) image de r�ef�erence composit�ee;
(b) image du 9 mars 1999 (au maximum de la nouvelle variation). Dans cette repr�esentation, le nord est

�a gauche et l'est est en haut.

m�ethode rouge bleu

Scargle modi��ee 2:8169� 0:0005 2:8171� 0:0003

Schwarzenberg � Czerny 2:8174� 0:0003 2:8167� 0:0003

Tab. 11.1 : P�eriodicit�e du candidat eros1-lmc#2 (en jours) dans les donn�ees eros2, d'apr�es les donn�ees

rouge et bleu. Deux m�ethodes ont �et�e utilis�ees : Scargle modi��ee et Schwarzenberg-Czerny.

11.2 EROS2-LMC#3

L'�ev�enement eros2-lmc#3 (lm034 ccd 6 quart l) a �et�e d�ecouvert lors de l'analyse des deux

premi�eres ann�ees de donn�ees eros2. Il est aussi candidat de l'analyse 3 ans. L'�etoile source est

de magnitude Veros � 22:1 et Reros � 21:3 (Vj = 22:4 et Rc = 21:8) et a pour coordonn�ees

�equatoriales

� = 05h30050:100 � = �67�36010:400 (J2000) : (11.2)

La position de l'�etoile source dans le diagramme couleur magnitude est donn�ee �a la �gure (�g.

11.5). La courbe de lumi�ere (sur 3 ans d'observations), le diagramme de corr�elation des 
ux rouge

et bleu, ainsi que la position de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence sont donn�es �a la �gure (�g. 11.5);

les r�esultats de l'ajustement microlentille simple sont pr�esent�es dans la table (tab. 11.2). Cet

�ev�enement est blend�e dans la couleur rouge.
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Chapitre 11

Light curve folded to one period (blue band)
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Fig. 11.4 : Courbe de lumi�ere du candidat eros1-lmc#2 repli�ee sur une p�eriode de variation dans les

donn�ees eros2. La p�eriode de variation calcul�ee �a l'aide de la m�ethode anova de Schwarzenberg-Czerny
[Schwarzenberg-Czerny, 1996] donne P = 2:8167 � 0:0003 jours dans la couleur bleu (la mieux mesur�ee).

Dans le cadre des donn�ees eros1, on avait P = 2:8169�0:0005 jours (aussi d�etermin�e �a partir des donn�ees

de la voie bleu).

param�etres avec blending

�t [jours] 44:0� 3:2

t0 [jours] 2593:9� 0:7

u0 0:205� 0:010

Fbase(R) [adu] 488� 26

Fbase(B) [adu] 672� 24

cR 0:75� 0:08

cB 1�
Npoints 143

Nparam 6

�2 218:6

Tab. 11.2 : Param�etres de l'ajustement microlentille du candidat eros2-lmc#3. Les barres d'erreurs

correspondent �a ��2 = 1. Les coe�cients de blending sont donn�es par cR;B = Fampli;R;B=Ftot;R;B .

11.3 EROS2-LMC#4

L'�ev�enement eros2-lmc#4 (lm018 ccd 6 quart n) a �et�e d�ecouvert lors de l'analyse des deux

premi�eres ann�ees de donn�ees eros2. L'�etoile source est de magnitude Veros � 20:1 et Reros � 19:6

(Vj = 19:7 et Rc = 19:4) et a pour coordonn�ees �equatoriales

� = 05h09001:200 � = �69�01001:400 (J2000) : (11.3)

La position de l'�etoile source dans le diagramme couleur magnitude est donn�ee �a la �gure (�g. 11.6).

La courbe de lumi�ere (sur 2 ans d'observations), le diagramme de corr�elation des 
ux rouge et bleu,
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11.4. EROS2-LMC#5

ainsi que la position de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence sont donn�es �a la �gure (�g. 11.6); les r�esultats

de l'ajustement microlentille simple sont pr�esent�es dans la table (tab. 11.3). L'incorporation de

blending n'am�eliore pas l'ajustement. Cet �ev�enement n'est pas un \beau" candidat, mais il passe

tous les crit�eres de s�election de l'analyse 2 saisons. La probabilit�e de �2 est tr�es faible. Le faible

�echantillonnage de la bosse ne permet pas de distinguer d�e�nitivement entre une microlentille et

un bruit de fond, et cet �ev�enement a �et�e accept�e a�n de rester conservateur (pour l'analyse 2

saisons). Seul l'achromatisme de la variation est en faveur de l'interpr�etation de cet �ev�enement par

un e�et de microlentille (�g. 11.6). Par contre, cet �ev�enement n'est pas candidat de l'analyse 3

param�etres sansblending

param�etres V aleur

�t [jours] 102:� 3

t0 [jours] 2620:5� 0:7

u0 0:202� 0:004

Fbase(R) [adu] 1973� 25

Fbase(B) [adu] 1382� 32

N 153

Nparam 5

�2
min

487

Tab. 11.3 : Param�etres de l'ajustement microlentille du candidat eros2-lmc#4. Les barres d'erreurs

correspondent �a ��2 = 1.

saisons; le crit�ere de s�election du �2 hors de la bosse n'est pas satisfait. En e�et, il y a une agitation

importante des 
ux de l'�etoile durant la troisi�eme saison; on note la pr�esence de nouvelles variations

structur�ees; cet e�et est illustr�e �a la �gure (�g. 11.7) : l'int�egralit�e de la courbe de lumi�ere sur 3

saisons est repr�esent�ee �a gauche, et la troisi�eme saison �a droite. On peut noter le faible nombre

de mesures rouge durant la troisi�eme saison; ceci est dû �a un probl�eme technique du ccd 6 rouge

(maintenant r�epar�e).

11.4 EROS2-LMC#5

L'�ev�enement eros2-lmc#5 (lm015 ccd 3 quart n) a �et�e d�ecouvert lors de l'analyse 3 saisons.

L'�etoile source est de magnitude Veros � 19:6 et Reros � 19:6 et a pour coordonn�ees �equatoriales

� = 04h51011:400 � = �68�16041:800 (J2000) : (11.4)

Remarquons que la magnitude de l'�etoile source est comparable �a celle du candidat eros1-lmc#1

(chap. 3). La position de l'�etoile source dans le diagramme couleur magnitude est donn�ee �a la �gure

(�g. 11.8). La courbe de lumi�ere (sur 3 ans d'observations), le diagramme de corr�elation des 
ux

rouge et bleu, ainsi que la position de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence sont donn�es �a la �gure (�g.

11.8); les r�esultats de l'ajustement microlentille simple sont pr�esent�es dans la table (tab. 11.4).

L'ajustement n'est pas tr�es bon �a cause d'une s�erie de points tr�es dispers�es juste apr�es la bosse.

11.5 EROS2-LMC#6

L'�ev�enement eros2-lmc#6 (lm067 ccd 5 quart m) a �et�e d�ecouvert lors de l'analyse 3 saisons.

L'�etoile source est de magnitude Veros � 21:3 et Reros � 21:5 et a pour coordonn�ees �equatoriales

� = 05h00011:500 � = �72�36022:900 (J2000) : (11.5)
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param�etres sans blending avec blending

�t [jours] 23:58� 0:45 23:78� 0:46

t0 [jours] 2900:04� 0:20 2900:04� 0:20

u0 0:588� 0:005 0:580� 0:006

Fbase(R) [adu] 6928� 29 6984� 33

Fbase(B) [adu] 11441� 35 11403� 37

cR � 0:91� 0:024

cB � 1

Npoints 176 176

Nparam 5 6

�2 669:15 657:8

Tab. 11.4 : Param�etres de l'ajustement microlentille du candidat eros2-lmc#5. Les barres d'erreurs
correspondent �a ��2 = 1; Les coe�cients de blending sont donn�es par cR;B = Fampli;R;B=Ftot;R;B .

La position de l'�etoile source dans le diagramme couleur magnitude est donn�ee �a la �gure (�g.

11.9). La courbe de lumi�ere (sur 3 ans d'observations), le diagramme de corr�elation des 
ux rouge

et bleu, ainsi que la position de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence sont donn�es �a la �gure (�g. 11.9);

les r�esultats de l'ajustement microlentille simple sont pr�esent�es dans la table (tab. 11.5).

param�etres sans blending avec blending

�t [jours] 35:20� 1:68 36:07� 1:72

t0 [jours] 2881:73� 0:58 2881:56� 0:57

u0 0:41� 0:01 0:38� 0:01

Fbase(R) [adu] 1273� 19 1327� 22

Fbase(B) [adu] 1702� 14 1683� 15

cR � 0:72� 0:05

cB � 1

Npoints 411 411

Nparam 5 6

�2 705:4 682:4

Tab. 11.5 : Param�etres de l'ajustement microlentille du candidat eros2-lmc#6. Les barres d'erreurs

correspondent �a ��2 = 1; Les coe�cients de blending sont donn�es par cR;B = Fampli;R;B=Ftot;R;B .

11.6 EROS2-LMC#7

L'�ev�enement eros2-lmc#7 (lm070 ccd 3 quart n) a �et�e d�ecouvert lors de l'analyse 3 saisons.

L'�etoile source est de magnitude Veros � 22:4 et Reros � 21:8 et a pour coordonn�ees �equatoriales

� = 05h27049:600 � = �72�29026:500 (J2000) : (11.6)

La position de l'�etoile source dans le diagramme couleur magnitude est donn�ee �a la �gure (�g.

11.10). La courbe de lumi�ere (sur 3 ans d'observations), le diagramme de corr�elation des 
ux rouge

et bleu, ainsi que la position de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence sont donn�es �a la �gure (�g. 11.10);

les r�esultats de l'ajustement microlentille simple sont pr�esent�es dans la table (tab. 11.6). Notons

que l'ajustement avec du blending (en rouge) am�eliore signi�cativement de �2.
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11.6. EROS2-LMC#7

param�etres sans blending avec blending

�t [jours] 30:25� 1:56 33:20� 1:69

t0 [jours] 3346:98� 0:46 3346:35� 0:01

u0 0:30� 0:01 0:23� 0:01

Fbase(R) [adu] 742� 15 828� 17

Fbase(B) [adu] 771� 11 734� 13

cR � 0:45� 0:04

cB � 1

Npoints 356 356

Nparam 5 6

�2 806:4 722:0

Tab. 11.6 : Param�etres de l'ajustement microlentille du candidat eros2-lmc#7. Les barres d'erreurs

correspondent �a ��2 = 1; Les coe�cients de blending sont donn�es par cR;B = Fampli;R;B=Ftot;R;B .

(a) Courbe de lumi�ere de août 1996 �a mai 1999. (b) Courbe de lumi�ere de la saison 1998/99. Il y a
deux nouvelles variations : autour du jour 3170, et
autour du jour 3320.

Fig. 11.7 : Nouvelle variation du candidat eros2-lmc#4. L'�echelle des 
ux est gradu�ee en adu. Les temps

sont donn�es en jours eros.

208



Chapitre 11

(a) Courbe de lumi�ere. L'�echelle des 
ux est gradu�ee

en adu. Les temps sont donn�es en jours eros.

(b) Flux bleu en fonction des 
ux rouge (en adu).

(c) Diagramme couleur magnitude du champ lm015
ccd 3 quart n. On a repr�esent�e l'�etoile source avant
et au maximum de l'ampli�cation.

(d) Position de l'�etoile source sur l'image de r�ef�e-
rence. Dans cette repr�esentation, le nord est �a gauche
et l'est est en haut.

Fig. 11.8 : Caract�eristiques du candidat eros2-lmc#5.
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11.6. EROS2-LMC#7

(a) Courbe de lumi�ere. L'�echelle des 
ux est gradu�ee

en adu. Les temps sont donn�es en jours eros.

(b) Flux bleu en fonction des 
ux rouge (en adu).

(c) Diagramme couleur magnitude du champ lm067
ccd 5 quart m. On a repr�esent�e l'�etoile source avant
et au maximum de l'ampli�cation.

(d) Position de l'�etoile source sur l'image de r�ef�e-
rence. Dans cette repr�esentation, le nord est �a gauche
et l'est est en haut.

Fig. 11.9 : Caract�eristiques du candidat eros2-lmc#6.
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Chapitre 11

(a) Courbe de lumi�ere. L'�echelle des 
ux est gradu�ee

en adu. Les temps sont donn�es en jours eros.

(b) Flux bleu en fonction des 
ux rouge (en adu).

(c) Diagramme couleur magnitude du champ lm070
ccd 3 quart n. On a repr�esent�e l'�etoile source avant
et au maximum de l'ampli�cation.

(d) Position de l'�etoile source sur l'image de r�ef�e-
rence. Dans cette repr�esentation, le nord est �a gauche
et l'est est en haut.

Fig. 11.10 : Caract�eristiques du candidat eros2-lmc#7.
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11.7. ALERTE MACHO-LMC99#2

11.7 Alerte MACHO-LMC99#2

Une alerte a �et�e lanc�ee sur cet �ev�enement le 17/05/1999 par le groupe macho; celle-ci fut suivie

par une alerte du groupe ogle le 01/06/1999. Cet �ev�enement a �et�e alors observ�e intensivement

par les groupes eros, macho/mps, moa, et ogle. L'�etoile source est de magnitude Vmacho = 21

et Rmacho = 20:6; elle a pour coordonn�ees �equatoriales

� = 5h16053:200 � = �69�1603000 (J2000) : (11.7)

L'alerte macho indique que l'�ev�enement atteint son maximum le 7.7 juin (ut), avec une ampli�-

cation Amax � 43:3 et une dur�ee �t � 65 jours.

11.7.1 L'�etoile dans les donn�ees EROS

Nous avons recherch�e cet �ev�enement dans les donn�ees eros2. L'�etoile source est localis�ee sur

le champ lm009 ccd 1 quart l. N�eanmoins, cette �etoile est trop faible pour avoir �et�e d�etect�ee

sur notre image de r�ef�erence. La raison en est la suivante : le groupe eros utilise un t�elescope

plus petit que celui de macho (1 m contre 1.27 m de diam�etre) et des temps de pose plus courts

pour les zones centrales du lmc (180 s contre 300 s); cette strat�egie observationnelle d'eros est

justi��ee au chapitre (chap. 4). Les positions de l'�etoile sur l'image de r�ef�erence et sur une image

proche du maximum (eros2) sont donn�ees �a la �gure (�g. 11.11). En septembre 1999, nous avons

�et�e contact�e par D. Bennett (du groupe macho) a�n de faire une analyse combin�ee des donn�ees

eros2 et macho sur cet �ev�enement, en vue de rechercher un �eventuel e�et de parallaxe. Le seul

moyen de produire la courbe de lumi�ere de cette �etoile �a partir des images eros est d'utiliser la

technique de photom�etrie di��erentielle [Alard, 1998a]. Il faut bien remarquer que cet �ev�enement

ne sera jamais un candidat de notre analyse microlentille car l'�etoile source n'appartient pas �a nos

catalogues de r�ef�erence; un tel e�et n'a pas d'incidence pour le calcul de l'e�cacit�e de la recherche

de microlentille (chap. 11). Mais avant de voir les r�esultats de cette technique appliqu�ee �a cet

�ev�enement, on peut analyser les courbes de lumi�ere (publiques) des groupes ogle et macho.

11.7.2 L'�ev�enement MACHO-LMC99#2 vu par les autres exp�eriences

Dans le cadre de l'�etude des donn�ees des exp�eriences macho et ogle, il est di�cile de nettoyer

les mauvais points �eventuels des courbes de lumi�ere car l'on ne connâ�t ni les syst�ematiques des

programmes de photom�etrie utilis�es, ni les conditions m�et�eorologiques de prise de clich�es. On se

contentera ici de r�ealiser des ajustements de mod�eles de microlentilles sur l'int�egralit�e des courbes

de lumi�ere mises dans le domaine public par macho et ogle.

Alerte MACHO-LMC99#2 dans les donn�ees de MACHO

La courbe de lumi�ere de l'�ev�enement superpos�ee au meilleur ajustement d'une courbe de

Paczy�nski est donn�ee �a la �gure (�g. 11.12). Les param�etres des di��erents ajustements test�es

sont donn�es dans la table (tab. 11.7). On retrouve �a peu pr�es les param�etres publi�es par macho

sur le site \web" d�edi�e aux alertes 3, sachant que ces derniers ont �et�e d�etermin�es avec une pe-

tite portion (le d�ebut) de la courbe de lumi�ere. Le r�esultat du �t de microlentille simple donne

�2=ddl = 1:21. Apr�es la prise en compte de l'�eventuel e�et de parallaxe on a ��2 = �13:7 pour
2 param�etres suppl�ementaires; la probabilit�e qu'un tel e�et soit dû �a une 
uctuation statistique

est e��
2
=2 � 10�3. Les donn�ees sugg�erent donc la pr�esence d'un e�et de parallaxe, ou en tout cas

qu'il existe de meilleures descriptions des donn�ees que la courbe de microlentille simple.

Alerte MACHO-LMC99#2 dans les donn�ees OGLE

Le groupe ogle a une strat�egie di��erente de celle des autres groupes de recherche de microlen-

tilles : ils observent r�eguli�erement les �etoiles dans la bande spectrale I et prennent quelques clich�es

3http://darkstar.astro.washington.edu
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Chapitre 11

(a) �Etoile source sur l'image de r�ef�erence (composi-

t�ee). On peut distinguer une l�eg�ere tache lumineuse
au centre de la croix. N�eanmoins, l'�etoile n'a pas �et�e
d�etect�ee, et ce n'est pas �etonnant compte tenu de la

faible e�cacit�e de d�etection d'objets aussi faibles.

(b) �Etoile source 2 jours avant le maximum d'ampli-

�cation (image non composit�ee). On voit tr�es nette-
ment la variation de 
ux de l'�etoile par rapport au

ux de r�ef�erence (�gure de gauche). L'ampli�cation

avoisine ici un facteur 40.

Fig. 11.11 : Alerte macho-lmc99#2 : �etoile sur l'image de r�ef�erence eros2 et au maximum d'ampli�ca-

tion. L'�etoile source se trouve au centre de la croix. Dans cette repr�esentation, le nord est �a gauche et l'est

est en haut.

de con�rmation dans la bande V. La courbe de lumi�ere est donn�ee �a la �gure (�g. 11.13); les ajus-

tements des di��erents mod�eles de microlentille sont donn�es dans la table (tab. 11.8). Le r�esultat

du �t de microlentille simple donne �2=ddl = 1:48; Apr�es la prise en compte de l'e�et de parallaxe

on a ��2 = �18:8 pour 2 param�etres suppl�ementaires; la probabilit�e qu'un tel e�et soit dû �a une


uctuation statistique est � 10�4. Les donn�ees sugg�erent donc la pr�esence d'un e�et de parallaxe,

ou en tout cas qu'il existe de meilleures descriptions des donn�ees que la courbe de microlentille

simple. On peut noter que le temps d'Einstein ajust�e di��ere des valeurs obtenues avec les donn�ees

de macho et d'eros; En e�et, �togle � 52 jours, �tmacho � 63 jours, et �teros � 60� 100 jours

(voir ci-apr�es). La di��erence entre les dur�ees ogle et macho peut s'expliquer par le ph�enom�ene

de blending; ce dernier doit être alors plus important dans la bande spectrale I que dans le visible

pour expliquer une plus courte dur�ee chez ogle (chap. 2). Il faut n�eanmoins noter que �umacho et

�uogle sont incompatibles.

11.7.3 Photom�etrie Di��erentielle (EROS)

La photom�etrie di��erentielle a �et�e appliqu�ee �a cet �ev�enement. Le descriptif math�ematique de la

m�ethode est donn�e dans [Alard, 1998a]; une discussion g�en�erale des avantages et des inconv�enients

est donn�ee au chapitre (chap. 9). Les di��erentes �etapes pr�ealables �a l'application de cette m�ethode

sont :

{ Extraction d'un pav�e de 500�500 pixels autour de l'�etoile source sur chaque image �a traiter.

{ Alignement g�eom�etrique de tous les pav�es et �elimination des clich�es marginaux.

{ Fabrication d'une image de r�ef�erence �a partir des 10 meilleurs clich�es hors de la p�eriode

d'ampli�cation.
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11.7. ALERTE MACHO-LMC99#2

sans blending

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 63:39� 0:75 69:67� 15:08

t0 [jours] 2713:69� 0:04 2699:10� 3:78

u0 0:022� 0:0003 0:035� 2:33

� � �3:10� 11:12

�u � 0:228� 0:14

Fbase(R) [adu] 23:4� 0:1 23:3� 0:1

Fbase(B) [adu] 18:0� 0:1 18:0� 0:1

Npoints 2047 2047

Nparam 5 7

�2 2479:9 2466:2

avec blending

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 65:81� 4:62 62:83� 6:74

t0 [jours] 2713:68� 0:04 2692:64� 5:98

u0 0:022� 0:002 0:25� 0:89

� � �5:72� 1:88

�u � 0:44� 0:52

Fbase(R) [adu] 23:6� 0:2 23:6� 0:2

Fbase(B) [adu] 17:8� 0:1 17:8� 0:1

cR 0:93� 0:07 1:17� 0:13

cB 0:99� 0:08 1:25� 0:14

Npoints 2047 2047

Nparam 7 9

�2 2467:3 2451:0

Tab. 11.7 : Alerte macho-lmc99#2 : param�etres des ajustements microlentilles des donn�ees macho. Les

ajustements combinent les couleurs rouge et bleu (avec et sans blending).

{ D�etermination pr�ecise de la position de l'�etoile source (�a 0.1 pixel).

On peut noter que, dans le cas des images eros2, le choix des images qui vont servir �a la fabrication

de l'image de r�ef�erence est crucial pour le bon d�eroulement de la photom�etrie di��erentielle. Pour

une question de temps, nous n'avons r�eduit que les donn�ees s'�etendant du 05/11/1998 (jour eros

num�ero 3230) au 01/10/1999 (jour eros num�ero 3560). La courbe de lumi�ere, dans la couleur

bleu, est donn�ee �a la �gure (�g. 11.14); les param�etres des di��erents ajustements microlentilles

sont donn�es dans la table (tab. 11.9). Le r�esultat du �t de microlentille simple donne �2=ddl =

1:10, en laissant tous les param�etres libres. Apr�es la prise en compte de l'e�et de parallaxe on a

��2 � 1 pour 2 param�etres suppl�ementaires; la probabilit�e qu'un tel e�et soit dû �a une 
uctuation

statistique est donc importante. Les donn�ees ne sugg�erent donc pas la pr�esence d'un e�et de

parallaxe, ce qui est surprenant compte tenu des r�esultats obtenus avec les donn�ees macho et

ogle. N�eanmoins, il est possible que les 
ux de base rouge et bleu soient mal d�etermin�es dans le

cadre de la photom�etrie di��erentielle. En e�et, il semble �etonnant de trouver des 
ux de l'ordre

de 1000 adu alors que l'�etoile n'a pas �et�e d�etect�ee sur l'image de r�ef�erence. On peut donc refaire

un ajustement, en imposant des 
ux de base plus petits dans une couleur et en laissant le 
ux

de l'autre couleur comme un param�etre libre (voir le chapitre (chap. 9) pour une justi�cation de

cette m�ethode). On peut ainsi tracer l'�evolution du �2 en fonction du 
ux de base rouge de l'�etoile

source, avec et sans e�et de parallaxe (�g. 11.15). On remarque que le rapport entre les 
ux rouge
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Chapitre 11

(a) Courbe de lumi�ere avec plus de 5 ann�ees de ligne
de base montrant la stabilit�e du 
ux de l'�etoile source

avant l'ampli�cation.

(b) Courbe de lumi�ere centr�ee autour du pic.

Fig. 11.12 : Alerte macho-lmc99#2 : courbe de lumi�ere du groupe macho, dans la voie bleue. L'�echelle

de 
ux et l'origine des temps sont arbitraires; le jour macho num�ero 2500 correspond au jour eros num�ero

3130 (28 juillet 1998). On a superpos�e le meilleur ajustement d'une courbe de microlentille simple aux
donn�ees.

et bleu ajust�e est constant sur toute la gamme de 
ux test�es (de 100 �a 2000 adu), et identique dans

le cas \sans parallaxe" et dans le cas \avec parallaxe" : Fbase(B)=Fbase(R) = 1:2 (ceci con�rme

la discussion faite au chapitre (chap. 9) �a ce sujet). Les �2, avec et sans e�et de parallaxe, sont

minimum pour un 
ux de base rouge de 1000 adu environ. Cependant, dans le cas o�u le 
ux de

base est plus petit (entre 100 et 1000 adu) les comportements des �2 de ces 2 ajustements sont

radicalement di��erents : en e�et, le �2 de l'ajustement d'une microlentille simple augmente de

fa�con \parabolique" �a mesure que le 
ux de base diminue, alors que le �2 de l'ajustement d'une

microlentille avec e�et de parallaxe augmente l�eg�erement puis reste constant. En conclusion, si

le 
ux de base est plus petit, les ajustements avec e�et de parallaxe sont largement favoris�es.

On retrouve ainsi la tendance r�ev�el�ee par les donn�ees de macho et d'ogle. Les param�etres des

ajustements, avec et sans e�et de parallaxe, pour un 
ux de base rouge de 500 adu sont donn�es

�a la table (tab. 11.10). Le r�esultat de cet ajustement de microlentille simple donne �2=ddl = 1:28,

celui avec e�et de parallaxe donne �2=ddl = 1:19; on a donc ��2 = 23; la probabilit�e qu'un tel

gain de �2 soit dû �a une 
uctuation statistique est de � 10�5.

Quatre exp�eriences ont accumul�e des donn�ees sur ce candidats : eros, macho, moa et ogle.

Le travail qui vient d'être pr�esent�e va être poursuivi en combinant les donn�ees des di��erentes

exp�eriences dans un même ajustement.

11.8 Distributions des param�etres des candidats de l'ana-

lyse 3 saisons

Nous avons 4 candidats pour l'analyse de 3 ann�ees de donn�ees du lmc. Même si ce nombre

est assez faible, il est int�eressant de tester la compatibilit�e de cet �echantillon avec les �ev�enements
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11.8. DISTRIBUTIONS DES PARAM�ETRES DES CANDIDATS DE L'ANALYSE 3

SAISONS

sans blending

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 52:06� 0:48 56:19� 1:20

t0 [jours] 1337:27� 0:01 1322:74� 2:89

u0 0:029� 0:0003 0:601� 0:154

� � �1:22� 0:13

�u � 0:73� 0:15

Fbase(I) [adu] 10921:5� 82:6 10827:8� 89:2

Npoints 295 295

Nparam 4 6

�2 431:3 412:5

avec blending

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 84:31� 5:53 90:65� 11:5

t0 [jours] 1337:29� 0:01 1434:11� 21:7

u0 0:017� 0:001 1:17� 0:25

� � 2:28� 0:15

�u � 1:69� 0:17

Fbase(I) [adu] 10665� 114 11057� 107

cI 0:60� 0:04 0:53� 0:12

Npoints 295 295

Nparam 5 7

�2 394:8 387:4

Tab. 11.8 : Alerte macho-lmc99#2 : param�etres des ajustements microlentilles des donn�ees ogle (avec

et sans blending)

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 61:23� 5:11 57:15� 8:04

t0 [jours] 3445:21� 0:038 3440:26� 23:63

u0 0:021� 0:003 0:129� 1:077

� � 4:15� 2:67

�u � 0:25� 1:96

Fbase(R) [adu] 950� 90 935� 109

Fbase(B) [adu] 1144� 108 1126� 131

Npoints 234 234

Nparam 5 7

�2 258:0 257:3

Tab. 11.9 : Alerte macho-lmc99#2 : param�etres des ajustements microlentilles des donn�ees eros. Les

ajustements combinent les couleurs rouge et bleu. Les 
ux de bases rouge et bleu sont consid�er�es comme

des param�etres libres

simul�es reconstruits.
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Chapitre 11

(a) Courbe de lumi�ere de l'int�egralit�e des donn�ees
ogle disponibles.

(b) Courbe de lumi�ere centr�ee autour du pic.

Fig. 11.13 : Alerte macho-lmc99#2 : courbe de lumi�ere du groupe ogle, dans la bande I. L'�echelle de

ux et l'origine des temps sont arbitraires; le jour ogle num�ero 1125 correspond au jour eros num�ero 3130

(28 juillet 1998). On a superpos�e le meilleur ajustement d'une courbe de microlentille simple aux donn�ees.

param�etres sans parallaxe avec parallaxe

�t [jours] 108:50� 1:52 40:38� 5:56

t0 [jours] 3445:21� 0:04 3414:46� 2:44

u0 0:0104� 0:0004 0:4123� 0:0311

� � 2:74� 0:06

�u � 1:54� 0:28

Fbase(R) [adu] 500 500

Fbase(B) [adu] 604� 8 602� 8

Npoints 234 234

Nparam 4 6

�2 295:0 272:0

Tab. 11.10 : Alerte macho-lmc99#2 : param�etres des ajustements microlentilles des donn�ees eros. Les

ajustements combinent les couleurs rouge et bleu. On impose ici le 
ux de base rouge �a 500 adu.

Test de Kolmogorov-Smirnov sur la variable u0

La distribution cumul�ee observ�ee est calcul�ee �a partir des 4 candidats. La dur�ee moyenne

(g�eom�etrique) des �ev�enements vaut 32 jours. On va comparer cette distribution cumul�ee avec celle

que l'on reconstruit �a partir de la simulation; l'e�cacit�e de d�etection est alors automatiquement

prise en compte. La dispersion des dur�ees est d'un facteur � 1:5 pour des lentilles simul�ees toutes

�a la même masse. On se restreint donc �a des �ev�enements simul�es dans l'intervalle [20,50] jours pour

tester la compatibilit�e en param�etre d'impact. Les distributions cumul�ees attendues et observ�ees
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11.9. CONCLUSION

(a) (b)

Fig. 11.14 : Alerte macho-lmc99#2 : courbe de lumi�ere du groupe eros2 (photom�etrie di��erentielle).

En ordonn�ee, on a la di��erence des 
ux (en adu); en abscisse, le temps est donn�e en jour eros : le jour

3445 correspond au 08 juin 1999.

sont repr�esent�ees �a la �gure (�g. 11.16). La probabilit�e de ks vaut :

Pks(D > Dmax) = 2�
+1X
k=1

(�1)k�1e�2k2�2 ; (11.8)

avec, pour N �ev�enements (N petit)

� ' Dmax(
p
N + 0:12 +

0:11p
N
) : (11.9)

La probabilit�e associ�ee vaut Pks = 0:61. L'�echantillon de param�etres d'impact est donc compatible

avec un �echantillon de microlentilles.

Test de Kolmogorov-Smirnov sur la variable t0

On se place dans la même con�guration que pour le test en u0. Les distributions cumul�ees atten-

dues et observ�ees sont repr�esent�ees �a la �gure (�g. 11.16). La probabilit�e associ�ee vaut Pks = 0:98.

L'�echantillon des instants de maximum est donc compatible avec un �echantillon de microlentilles.

11.9 Conclusion

Dans ce chapitre, je viens de pr�esenter l'analyse des courbes de lumi�ere de 7 �etoiles. Commenous

l'avons vu, deux de ces �ev�enements ne sont plus interpr�et�es en terme de ph�enom�ene de microlentille

(eros1-lmc#2 et eros2-lmc#4), et l'�etoile source de l'alerte macho-lmc#99-2 n'appartient pas

�a notre catalogue d'�etoiles de r�ef�erence. Pour ce qui va suivre, on consid�ere :

{ 1 candidat pour l'exp�erience eros1 plaques photographiques (eros1-lmc#1)
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Chapitre 11

   Xi2 sans effet de parallaxe

   Xi2 avec effet de parallaxe

Fig. 11.15 : Alerte macho-lmc99#2 : vall�ee de �2 en fonction du 
ux de base de l'�etoile source avec et

sans e�et de parallaxe pour les donn�ees eros2 (photom�etrie di��erentielle). Les comportements des deux

ajustements, avec et sans e�et de parallaxe, sont radicalement di��erents �a mesure que l'on se d�eplace vers
les bas 
ux de base. Dans ce cas, les ajustements avec e�et de parallaxe sont privil�egi�es.

�Ev�enement Exp�erience(s) Candidat

eros1-lmc#1 eros1 cand. eros1

eros1-lmc#2 eros1 non cand. (nouvelle variation)

eros2-lmc#3 eros2 cand. eros2 analyses 2/3 saisons

eros2-lmc#4 eros2 cand. eros2 analyse 2 saisons

eros2-lmc#5 eros2 cand. eros2 analyse 3 saisons

eros2-lmc#6 eros2 cand. eros2 analyse 3 saisons

eros2-lmc#7 eros2 cand. eros2 analyse 3 saisons

macho-lmc#99-2 eros2/moa/ogle �Etoile non r�esolue chez eros2

Tab. 11.11 : Statut des �ev�enements d�ecouverts ou suivis par eros en direction du lmc.

{ 2 candidats pour l'analyse eros2 lmc 2 saisons (eros2-lmc#3,#4)

{ 4 candidats pour l'analyse eros2 lmc 3 saisons (eros2-lmc#3,#5,#6,#7).

�A cause du faible �echantillonnage de la partie ampli��ee des courbes de lumi�ere de candidats, on

ne peut tirer aucune information �able sur la localisation des lentilles. Un r�esum�e du statut des

candidats d'eros est donn�e dans la table (tab. 11.11). Concluons en faisant observer que, pour le

moins, aucun candidat microlentille d'eros vers le lmc ne peut être consid�er�e comme indubitable.
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11.9. CONCLUSION

(a) Test de Kolmogorov-Smirnov pour u0 . La proba-
bilit�e associ�ee vaut Pks = 0:61.

(b) Test de Kolmogorov-Smirnov pour t0 La proba-
bilit�e associ�ee vaut Pks = 0:98.

Fig. 11.16 : Test de Kolmogorov-Smirnov (u0 et t0) des candidats de l'analyse lmc 3 saisons.
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Calcul du nombre d'�ev�enements

attendus en direction des Nuages

de Magellan

Plusieurs candidats microlentilles ont �et�e d�ecouverts. IL faut maintenant comparer ces r�esultats

avec ce que l'on attend des populations d'�etoiles connues et de l'hypoth�etique halo galactique rempli

d'objets compacts.

Dans ce chapitre, je commence par pr�esenter les mod�eles de galaxie utilis�es pour le calcul du

nombre d'�ev�enements attendus si le halo est constitu�e d'objets compacts (sec. 12.1). N�eanmoins,

il n'est pas exclu aujourd'hui que les �ev�enements observ�es soient en fait provoqu�es par des �etoiles

faibles des Nuages de Magellan eux même; c'est l'hypoth�ese dite de self-lensing. A�n d'estimer ce

bruit de fond de microlentilles \non galactiques" je pr�esente les mod�eles standards et non standards

de ces deux galaxies, et dans chacun des cas la profondeur optique de self-lensing attendue (sec.

12.2).

12.1 Dans l'hypoth�ese d'un halo galactique constitu�e de

MACHOs

12.1.1 Estimation du nombre d'�ev�enements

Au chapitre (chap. 2) on a calcul�e le taux d'�ev�enements attendu par unit�e de dur�ee, pour des

d�e
ecteurs de masse unique M

d�

d�t
=

2

M

Z
Ds

0

dDd �(Dd)

�
Re(Dd)

�t

�4 Z 2�

0

d� f(�!v ?) ; (12.1)

o�u Re est le rayon d'Einstein, Dd la distance des d�e
ecteurs, �Dd
leur distribution de densit�e sur

la ligne de vis�ee, Ds la distance de la source; �!v ? la vitesse transverse des d�e
ecteurs, et f(�!v ?)
leur distribution de vitesse transverse; Dans l'expression (eq. 12.1), on ne connâ�t ni la densit�e

�(Dd), ni la distribution de vitesse f(�!v ?). C'est la construction de mod�eles galactiques qui va

permettre d'estimer ces deux quantit�es a�n d'obtenir une valeur num�erique du taux d'�ev�enements

observables. Le taux d'�ev�enements attendu int�egr�e sur la dur�ee des �ev�enements est

� =

Z 1

0

�(�t)
d�

d�t
d�t ; (12.2)

o�u �(�t) est l'e�cacit�e de la d�etection des microlentilles. Le nombre d'�ev�enements attendu, pour

Nobs �etoiles observ�ees sur une p�eriode Tobs est :

Natt = �� Nobs � Tobs : (12.3)
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12.1. DANS L'HYPOTH�ESE D'UN HALO GALACTIQUE CONSTITU�E DE MACHOS

12.1.2 Profondeur optique

L'expression g�en�erale de la profondeur optique a �et�e calcul�ee au chapitre (chap. 2) :

� =
4�GD2

s

c2

Z 1

0

x(1� x)�(x) dx ; (12.4)

o�u l'on a pos�e x = Dd

Ds

.

12.1.3 Estimation de la profondeur optique et du taux d'�ev�enements

La profondeur optique peut être estim�ee �a partir du nombre d'�ev�enements observ�es et de leurs

dur�ees respectives par

� =
�

2

1

NobsTobs

X
Nevt

�t

�(�t)
; (12.5)

o�u l'e�cacit�e �(�t) est normalis�ee �a des param�etres d'impacts inf�erieurs �a 1. La profondeur optique

est reli�ee au taux d'�ev�enements par

� =
2

�

�

�t
: (12.6)

D'apr�es l'�equation (eq. 12.5) on a donc

� =
1

NobsTobs

X
Nevt

1

�(�t)
: (12.7)

12.1.4 Mod�elisation la Voie Lact�ee

Comme nous l'avons vu aux sections pr�ec�edentes, il faut mod�eliser la densit�e des d�e
ecteurs

sur la ligne de vis�ee ainsi que leur distribution de vitesse pour calculer la profondeur optique et le

nombre d'�ev�enements attendu. On doit donc mod�eliser la structure de la Voie Lact�ee, en choisissant

un pro�l de densit�e et des distributions de vitesse pour le bulbe, le disque, le sph�ero��de, et le halo.

Plusieurs solutions sont envisageables pour chaque composante. On dispose ainsi d'un �eventail de

mod�eles galactiques; cependant, deux classes sont clairement �a distinguer pour la mod�elisation du

halo, selon qu'il soit sph�erique ou non.

Contribution du bulbe galactique

L'�etude de l'incorporation du bulbe galactique dans la simulation de la galaxie est donn�ee

dans [Palanque-Delabrouille et al., 1997]. Cette composante n'a�ecte pas directement le nombre

d'�ev�enements attendus car les lignes de vis�ee des Nuages de Magellan n'interceptent pas le bulbe.

N�eanmoins, le bulbe contribue �a la courbe de rotation; sa taille caract�eristique �etant tr�es inf�erieure

aux autres distances mises en jeu (distances du lmc, smc et Centre Galactique), le bulbe peut

être assimil�e �a un point de masse Mb � 1010M�, et sa contribution �a la courbe de rotation totale

suit une loi K�eplerienne. Au niveau du Soleil, l'e�et du bulbe est d�ej�a inf�erieur �a 10%; il continue

�a d�ecrô�tre avec le rayon galactocentrique. On ignorera le bulbe dans la suite.

Contribution du disque galactique

� Pro�l de densit�e

Le disque est mod�elis�e par une double exponentielle en coordonn�ees cylindriques (R,z) dans le

syst�eme de coordonn�ees galactiques. Le pro�l de densit�e est donn�e par [Binney and Tremaine, 1987]

�(R; z) =
��

2h
exp

�
�R� R�

Rd

�
exp

�
�jzj
h

�
; (12.8)
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o�u Rd � 3:5 kpc est l'�echelle radiale et h � 0:3 pc est l'�echelle de hauteur

[de Vaucouleurs and Pence, 1978]. Nous envisageons deux hypoth�eses pour la valeur de la densit�e

de colonne au voisinage du syst�eme solaire �� :

{ disque �n. On consid�ere uniquement les populations d'�etoiles connues et le gaz. Cela m�ene �a

�� � 50 M� pc�2.

{ disque �epais ou maximal. Dans ce cas, en plus des composantes connues du disque �n, on

ajoute une �eventuelle composante de mati�ere noire dans le disque. Nous choisissons �� �
100 M� pc�2.

L'utilisation de deux mod�eles de disque permet d'estimer l'erreur que l'on fait sur le calcul du

nombre d'�ev�enements en l'absence d'une connaissance pr�ecise de la densit�e de colonne ��.

� Distribution des vitesses

Dans le plan galactique, la contribution du disque �a la vitesse totale de r�evolution des �etoiles

est donn�e par [Binney and Tremaine, 1987]

V 2
c (R) = 4�G��e

R�=Rdy2 [I0(y)K0(y) � I1(y)K1(y)] ; (12.9)

o�u y = R=(2Rd) et In and Kn sont des fonctions de Bessel modi��ees.

Contribution d'un halo standard

On appelle halo standard, un halo �a sym�etrie sph�erique, avec une distribution de vitesse des

composants qui est homog�ene et isotrope. On se place dans un syst�eme de coordonn�ees cylindriques;

l'origine O est prise �a la position du Soleil, et l'axe (Oz) est orient�e suivant la ligne de vis�ee.

� Pro�l de densit�e

Le pro�l de densit�e est donn�e par [Caldwell and Ostriker, 1981].

�(R) = ��
R2
� +R2

c

R2 + R2
c

Rc = 2� 10 kpc

R� = 8:5 kpc

�� = 0:008M�= pc
3 ; (12.10)

o�u Rc est le rayon de c�ur, R� est la distance Soleil-Centre Galactique, et �� est la densit�e de

masse du halo au voisinage du Soleil

� Distribution des vitesses

La fonction de distribution de vitesse des objets du halo standard est choisie comme une loi

maxwellienne ne d�ependant que du module de la vitesse :

f(~v) =
1

(2��2)3=2
e�v

2
=2�2 ; (12.11)

o�u �!v = �!v ? + �!v k, et � est la dispersion de vitesse (identique dans toutes les directions par

isotropie). Dans le cas du halo sph�erique standard, la dispersion de vitesse � est reli�ee �a la vitesse

circulaire Vc par � = Vc=
p
2 [Binney and Tremaine, 1987]. Dans le calcul du taux d'�ev�enements,

seule la composante transverse importe, aussi, apr�es int�egration sur la composante parall�ele, on a

f(v?)d2�!v ? =
1

2��2
e�(v

?)2=2�2 v? dv? d! ; (12.12)
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o�u ! est l'angle entre la vitesse tranverse et la normale �a la surface du microtube (chap. 2). La

contribution du halo standard �a la vitesse circulaire est donn�ee par

V 2
circ(R) = 4�G��(R

2
c
+R2

�)

�
1� Rc

R
arctan

R

Rc

�
: (12.13)

� Nombre d'�ev�enements attendus

En injectant (eq. 12.1) dans (eq. 12.2), et en utilisant le pro�l de densit�e et la distribution de

vitesse donn�ees ci-dessus, l'�equation (eq. 12.3) se r�e�ecrit dans le cas du halo standard

(Natt)HS =
2Nobs Tobs

M �2

Z 1

0

d�t �(�t)

�
Z
Ds

0

dDd ��
R2
� + R2

c

z2 + R2
� � 2zR� cos � + R2

c

�
�
Re(Dd)

�t

�4

exp

�
� R

2
e
(Dd)

2�t2 �2

�
; (12.14)

o�u l'on a exprim�e le pro�l de densit�e donn�e dans (eq. 12.10) dans le syst�eme de coordonn�ees

cylindriques d�ecrit au d�ebut de cette section. On a pos�e � l'angle entre la ligne de vis�ee et le plan

de notre galaxie.

Contribution d'un halo de Evans

Le cas du halo standard a l'avantage d'être analytiquement simple; n�eanmoins aucune preuve

formelle n'indique que le halo soit sph�erique, et il est donc n�ecessaire d'envisager le cas de la classe

des halos aplatis. La classe des mod�eles de Evans conduit �a des halos sph�eriques ou non-sph�eriques

d�ecrits par des lois de puissance [Evans, 1993, Evans, 1994, Evans and Jijina, 1994]; les pro�ls de

densit�e et les fonctions de distribution se calculent ainsi analytiquement. Ces mod�eles d�ependent

essentiellement de 3 param�etres :

{ Le rayon de c�ur Rc.

{ Le rapport des axes des �equipotentielles q; q = 1 correspond �a un halo sph�erique, q < 1 �a un

halo en forme de galette, et q > 1 �a un halo en forme de cigare.

{ La pente asymptotique de la courbe de rotation �; si � < 0 la vitesse crô�t quand le rayon

augmente, et inversement si � > 0 (� = 0 correspond �a une courbe de rotation plate).

Si l'on impose que la courbe de rotation soit asymptotiquement plate ou d�ecroissante, l'aplatis-

sement maximal est q � 0:75. On se place dans le syst�eme de coordonn�ees cylindriques (r,�,z)

dont l'origine est prise au Centre Galactique, et l'axe (Oz) est orient�e perpendiculairement au plan

galactique.

� Pro�l de densit�e

Le calcul exact du pro�l �(R; z) de densit�e est donn�e dans [Evans, 1994].

�(R; z) =
V 2
a R

�
c

4�Gq2
R2
c(1 + 2q2) + R2(1� �q2) + z2[2� (1 + �)=q2]

(R2
c +R2 + z2=q2)(�+4)=2

; (12.15)

avec, R2 = r2 + z2.

� Distribution des vitesses
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La d�erivation exacte des relations donnant les dispersions de vitesse �r, ��, �z se trouve dans

[Evans, 1994]. On a :

�2r = �2z =
V 2
a
R�
c

2(1 + �)

1

(R2
c
+ R2 + z2=q2)�=2

� 2q2R�
c
+ (1� �)q2R2 + z2[2� (1� �)=q2]

R2
c(1 + 2q2) +R2(1� �q2) + z2[2� (1 + �)=q2]

(12.16)

�2� =
V 2
a
R�
c

2(1 + �)

1

(R2
c + R2 + z2=q2)�=2

�2q
2R�c + [2 + 2� � (1 + 3�)q2)]R2 + z2[2� (1� �)=q2]
R2
c(1 + 2q2) + R2(1� �q2) + z2[2� (1 + �)=q2]

; (12.17)

o�u Va est la vitesse de normalisation reli�ee �a la vitesse circulaire observ�ee Vc selon la relation

V 2
c
(R) =

V 2
a
R�
c
R2

(R2
c
+R2)(�+2)=2

: (12.18)

Dans la limite q = 1, � = 0, et Rc! 0 on retrouve le halo standard (avec un rayon de c�ur nul).

L'�eventail des mod�eles

L'�etude d'un �eventail de mod�eles de la Galaxie, construit �a partir des composantes pr�ec�edem-

ment d�ecrites, permet d'estimer l'erreur associ�ee aux r�esultats �naux, tel que la d�etermination de

la fraction de masse du halo compos�e de machos, en l'absence de la connaissance pr�ecise de la

structure du halo de mati�ere sombre. On utilise, pour comparaison, 8 mod�eles de galaxies d�ej�a

utilis�es dans [Renault, 1996, Palanque-Delabrouille et al., 1997] :

{ Mod�ele 1a : halo standard et disque �n

{ Mod�ele 1b : halo standard et disque �epais

{ Mod�ele 2a : halo de Evans sph�erique (q = 1 et � = 0). Les valeurs des autres param�etres sont

prises �a l'identique de celles utilis�ees pour le halo standard. On consid�ere ici un disque �n.

{ Mod�ele 2b : Mod�ele 2a avec un disque �epais.

{ Mod�ele 3 : halo de Evans avec une courbe de rotation plate et un aplatissement. On consid�ere

ici un disque �n.

{ Mod�ele 4 : halo de Evans sph�erique avec une courbe de rotation asymptotiquement d�ecrois-

sante. On consid�ere ici un disque �n.

{ Mod�ele 5 : halo de Evans non-sph�erique avec une courbe de rotation asymptotiquement

d�ecroissante. On consid�ere ici un disque �n.

{ Mod�ele 6 : halo de Evans sph�erique avec une courbe de rotation plate. On consid�ere ici l'e�et

d'un disque interm�ediaire.

Les valeurs num�eriques associ�ees �a chaque mod�ele sont donn�ees dans la table (tab. 12.1). Les

courbes de rotations correspondantes sont repr�esent�ees �a la �gure (�g. 12.1).

12.2 Dans l'hypoth�ese du \Self-Lensing"

Le but principal des exp�eriences de recherche de microlentilles est de d�eterminer la fraction de

la masse de notre Galaxie compos�ee de machos. Une vingtaine de candidats microlentilles ont �et�e

d�ecouverts en direction du lmc (principalement par le groupe macho). Il est aussi �a noter qu'une

lentille binaire a �et�e d�etect�ee en direction du lmc, et qu'il semble qu'elle soit localis�ee au sein

du Grand Nuage [Alcock et al., 1997a]. Si tous ces objets appartiennent au halo de notre Galaxie,

leur masse doit être comprise entre 0:1�1 M� [Alcock et al., 1997a, Alcock et al., 2000], avec une

valeur pr�ef�er�ee de � 0:5M�.
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12.2. DANS L'HYPOTH�ESE DU \SELF-LENSING"

MOD�ELE 1a 1b 2a 2b 3 4 5 6

�0 (M�= pc
2) 50 100 50 100 50 50 50 80

Rd ( kpc) 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.5 3.

Rc ( kpc) 5 5 5 5 5 5 5 15

�� (M�= pc
3) 0.008 0.008 0.008 0.003 0.014 0.007 0.009 0.005

� - - 0 0 0 0.2 0.2 0

q - - 1 1 0.71 1 0.78 1

Va (km=s) - - 165 100 170 170 170 170

Mhalo(50 kpc) (10
11M�) 4.1 4.1 1.6 0.6 1.7 1.1 1.0 1.8

Mhalo(60 kpc) (10
11M�) 5.1 5.1 1.9 0.7 2.0 1.2 1.2 2.2

Vdisque(R�) (km=s) 144 203 144 203 144 144 144 202

Vhalo(R�) (km=s) 127 127 142 86 147 137 137 84

VTot(R�) (km=s) 192 240 202 221 205 199 199 219

Vdisque(50 kpc) (km=s) 62 88 62 88 62 62 62 82

Vhalo(50 kpc) (km=s) 189 189 164 100 169 134 134 163

VTot(50 kpc) (km=s) 199 208 176 133 180 148 148 182

�smc (10
�7) 6.8 6.8 5.7 2.1 3.9 4.2 3.0 3.8

�smc (=10
7 star yr) 22.8 22.8 17.8 5.4 14.2 12.6 10.3 9.1

�lmc (10
�7) 5.1 5.1 4.1 1.5 4.6 2.9 3.2 4.9

�lmc (=10
7 star yr) 15.5 15.5 11.0 2.9 12.8 7.1 7.8 13.5

Tab. 12.1 : Description des di��erents mod�eles de galaxie utilis�es dans les simulations.

Comme nous l'avons expliqu�e au chapitre 1, de tels astres sont probl�ematiques car ils devraient

être d�etect�es visuellement. Aussi [Sahu, 1994, Wu, 1994] sugg�er�erent, pour la premi�ere fois, que

des �etoiles du lmc lui-même pouvaient agir comme d�e
ecteurs gravitationnels sur d'autres �etoiles

du lmc et g�en�erer ainsi les �ev�enements observ�es; c'est l'hypoth�ese dite du self-lensing. Cette hy-

poth�ese a �et�e largement d�ebattue, et la recherche de microlentilles en direction du smc semblerait

la con�rmer, malgr�e les arguments tr�es forts en sa d�efaveur (voir le th�eor�eme de Gould ci-apr�es

[Gould, 1995b]).

En e�et, deux �ev�enements ont �et�e d�etect�es en direction du smc; le plus r�ecent est dû �a une

lentille binaire [Alcock et al., 1998a, Afonso et al., 1998, Albrow et al., 1998] , et l'autre est de tr�es

longue dur�ee �t � 130 jours [Palanque-Delabrouille et al., 1998]. Dans les deux cas, il a �et�e montr�e

que les d�e
ecteurs appartiennent au smc lui-même (avec un niveau de con�ance plus faible pour

le moins r�ecent).

Donc, �a chaque fois que l'on a pu extraire une information suppl�ementaire sur la distance des

lentilles, il a �et�e montr�e qu'elles ont une tr�es grande probabilit�e de se trouver dans les Nuages

de Magellan; c'est ce qui incite actuellement une bonne partie de la collaboration mondiale de

recherche de microlentilles �a penser que toutes les lentilles sont localis�ees dans le lmc et le smc.

Cependant, cette conclusion est principalement fond�ee sur les deux �ev�enements du smc alors qu'il

est admis que cette galaxie est tr�es �etendue le long de la ligne de vis�ee, et donc facilement soumise

�a des e�ets de self-lensing.

Comme on le verra par la suite, aucun indice ne montre une telle extension pour le lmc, et

au contraire, les observations des di��erentes populations d'�etoiles de cette galaxie indiquent que

le lmc s'identi�e plutôt �a un disque �n; il est di�cile dans ces conditions d'attribuer tous les

�ev�enements observ�es �a des �etoiles du disque du lmc si l'on s'en tient aux donn�ees observationnelles

existantes. Toutefois, certains auteurs ont propos�e des mod�eles alternatifs permettant d'attribuer

une plus grande profondeur optique au lmc, mais, bien qu'attrayantes, ces mod�elisations sont

encore aujourd'hui controvers�ees.

Dans cette section, on passe en revue les di��erents mod�eles des Nuages de Magellan et leur

contribution �a la profondeur optique associ�ee. On insiste plus particuli�erement sur le cas du lmc

qui fait l'objet de cette th�ese.
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12.2.1 Cas du LMC

Di��erents mod�eles pour le lmc ont �et�e propos�es, le but des auteurs �etant la d�etermination de

la contribution de cette galaxie �a la profondeur optique totale mesur�ee. On distingue deux �ecoles :

les partisans du self-lensing qui cherchent des mod�eles de lmc capables de reproduire une pro-

fondeur optique proche de celle mesur�ee par le groupe macho [Sahu, 1994, Aubourg et al., 1999a,

Aubourg et al., 1999b] en consid�erant que le lmc n'est pas un disque �n, et les \autres" (qui

comportent les partisans de l'hypoth�ese du halo galactique compos�e de machos) qui utilisent des

mod�eles plus conventionnels, consid�erant le lmc comme un disque �n d'�epaisseur donn�ee par les

observations reconnues des di��erentes populations d'�etoiles du lmc [Gould, 1995b, Gyuk, 1999].

Dans cette section, on passe en revue les principaux mod�eles des deux �ecoles, en com-

men�cant par pr�esenter une contrainte tr�es g�en�erale sur la profondeur optique �a attribuer �a

un disque �n auto-gravitant compos�e d'�etoiles et de machos [Gould, 1995b]. On d�ecrit en-

suite un mod�ele standard du lmc [Gyuk, 1999], et on �nit par exposer les r�esultats d'un mo-

d�ele non-standard [Aubourg et al., 1999a, Aubourg et al., 1999b] en mettant l'accent sur sa ca-

pacit�e �a obtenir une profondeur optique compatible avec les observations du groupe macho

[Alcock et al., 1997a, Alcock et al., 2000].

Le th�eor�eme de Gould

On consid�ere un disque galactique, d'�epaisseur d, �n en comparaison de sa distance �a l'obser-

vateur. La contribution �a la profondeur optique d'un disque �n d'�etoiles situ�ees en arri�ere-plan �a

une distance d+z est

� (z) =
4 � G

c2

Z z

�1

dy �m(y cos i)
(z � y)(d + y)

d+ z
(12.19)

� 4 � G

c2

Z z

�1

dy �m(y cos i)(z � y) ;

o�u i est l'angle d'inclinaison du disque par rapport �a la ligne de vis�ee, et �m(z) la densit�e de masse

des d�e
ecteurs (machos) en fonction de la hauteur au-dessus du disque z. La profondeur optique

int�egr�ee sur tout l'ensemble des disques stellaires pr�ec�edemment consid�er�es est

� =
4 � G

Ns c2

Z 1

�1

dz ns(z)

Z z

�1

dy �m(y cos i)(z � y) ; (12.20)

avec ns(z) la densit�e de sources �a une hauteur z, et Ns le nombre total de sources d�e�ni par

Ns =

Z 1

�1

dz ns(z) : (12.21)

Si on se restreint au cas o�u � et n sont sym�etriques en z, et en introduisant la densit�e de colonne

�m, la profondeur optique totale � se r�e�ecrit apr�es �evaluation de l'int�egrale (eq. 12.20)

� =
� G �m

c2 cos2(i)

Z 1

0

dz [(1� Fm(z))(1 + Fs(z))] ; (12.22)

avec

Fm(z) =
2

�m

Z z

0

dy �m(y) (12.23)

Fs(z) =
2

Ns

Z z

0

dy ns(y) : (12.24)

les fractions de d�e
ecteurs et de sources situ�ees dans la gamme de hauteur [�z; z]. Deux cas sont

maintenant �a envisager selon la r�epartition des d�e
ecteurs et des sources dans le disque du lmc :

� Les d�e
ecteurs et les sources sont r�epartis de fa�con �equivalente
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L'�equation (eq. 12.22) se r�e�ecrit alors

� =
� G �m

c2 cos2(i)

Z 1

0

dz (1� F 2
m
(z)) (12.25)

Si l'on suppose que la distribution du nombre de sources est proportionnelle �a la distribution de

masse des d�e
ecteurs, l'�equation de Jeans appliqu�ee au disque m�ene �a

d[�m(z) �v2(z)]

dz
= ��m(z)

d 

dz
; (12.26)

o�u  (z) est le potentiel gravitationnel du disque, d�e�ni dans ce cas par

d 

dz
= 2 �G �m Fm(z) : (12.27)

En injectant (eq. 12.27) dans (eq. 12.26), et en utilisant (eq. 12.25), la profondeur optique s'exprime

par

� =
2 < v2 >

c2cos2(i)
: (12.28)

o�u < v2 > est la dispersion de vitesse moyenne des d�e
ecteurs pond�er�ee par la masse

< v2 >=
2

�m

Z
z

0

dz �m(z) �v2(z) : (12.29)

� Les �etoiles sont distribu�ees dans un disque tr�es �n

Dans ce cas, les �etoiles sont localis�ees dans un disque tr�es �n, et les d�e
ecteurs (machos)

se r�epartissent dans un disque beaucoup plus �epais. On remplace alors la fonction Fs(z) par la

distribution de Dirac �(z). L'�equation (eq. 12.22) se r�e�ecrit alors

� =
� G �m

c2 cos2(i)

Z 1

�1

dz (1� Fm(z)) (12.30)

Ce cas ne sera pas d�etaill�e par la suite car la valeur de la profondeur optique est toujours inf�erieure

au cas pr�ec�edent (Fm(z) < 1).

On peut maintenant obtenir une estimation (tr�es conservatrice) de la profondeur optique du

disque du lmc avec le peu d'hypoth�eses pr�esent�ees auparavant. Un point tr�es important �a noter

est que le r�esultat de Gould (eq. 12.28) est ind�ependant de la fonction de distribution des vitesses

des astres du lmc. De plus, l'inclinaison du disque du lmc par rapport �a la ligne de vis�ee vaut

entre 20� et 45�; on peut dans ce cas utiliser la dispersion de vitesse mesur�ee selon la ligne de vis�ee

�2
lv
�a la place de < v2 > 1. La profondeur optique du lmc se r�e�ecrit alors

� =
2 �2

lv

c2cos2(i)
: (12.31)

En prenant i = 30�, l'�equation (eq. 12.31) devient

� = 2:96 10�11 �2lv : (12.32)

Pour atteindre la profondeur optique � � 1:2 10�7 mesur�ee par le groupe macho �a partir de 5

ans d'observations du lmc [Alcock et al., 2000] il faudrait une dispersion moyenne �lv � 65 km=s.

Dans un cas plus proche du r�esultat obtenu par le groupe eros � � 5 10�8 (�a partir des donn�ees

d'eros1 en direction du lmc), on doit avoir �lv � 40 km=s. La table (tab. 12.2) r�ecapitule les

valeurs mesur�ees des distributions de vitesse pour di��erentes populations d'�etoiles. Les �etoiles les

1La distribution de vitesse selon la ligne de vis�ee surestime la distribution de vitesse perpendiculaire au disque
par un facteur 1 + 2sin2(i):
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Population R�ef�erences Dispersion de vitesse Age

superg�eantes [Pr�evot et al., 1989] 6 jeune

HII [Pr�evot et al., 1989] 6 jeune

HI [Hughes and Reid, 1991] 5.4 jeune

VRC [Zaritsky and Lin, 1997] 18.4 jeune?

PNe [Meatheringham et al., 1988] 19.1 interm�ediaire

OLPV [Hughes and Reid, 1991] 33 vieille

ILPV [Hughes and Reid, 1991] 25 interm�ediaire

YLPV [Hughes and Reid, 1991] 12-15 jeune

OLPV [Bessel and Wood, 1986] 30 vieille

g�eantes RM [Olszewski, 1993] 23-29 vieille

g�eantes PM [Olszewski, 1993] 16.0 interm�ediaire?

amas jeunes [Schommer and Harris, 1992] 20 interm�ediaire

amas vieux [Schommer and Harris, 1992] 30 vieille

�etoiles carbone [Kunkel and Albert, 1997] 15 jeune

�etoiles CH (disque) [Cowley and Hartwick, 1991] 10 jeun./interm.?

�etoiles CH (halo) [Cowley and Hartwick, 1991] 20-25 vieille

Tab. 12.2 : Dispersions de vitesse mesur�ees pour di��erentes population du lmc [Gyuk, 1999]. Les abr�e-

viations RM et PM d�esignent respectivement riches en m�etaux et pauvres en m�etaux. L'abr�eviation LPV

signi�e variable �a longue p�eriode, et les pr�e�xes Y, I, O d�esignent les populations jeunes Y, interm�ediaires

I, vieilles O. Les dispersions de vitesse (donn�ees en km/s) augmentent avec l'âge des �etoiles pour atteindre

un maximum l�eg�erement sup�erieur �a 30 km/s (OLPV, g�eantes RM, amas vieux).

plus vieilles ont au maximumune dispersion mesur�ee de 33 km=s qui permet tout au plus d'atteindre

une valeur de la profondeur optique � � 3:6 10�8, insu�sante pour expliquer le r�esultat du groupe

macho.

� Remarque sur la validit�e du th�eor�eme de Gould

La profondeur optique donn�ee par Gould ne d�epend ni de la distance, ni de la masse totale

du lmc, mais seulement de la dispersion de vitesse mesur�ee sur la ligne de vis�ee. Ce r�esultat tr�es

g�en�eral est toutefois fond�e sur l'hypoth�ese que le lmc est uniquement compos�e d'un disque �n

auto-gravitant, hypoth�ese aujourd'hui controvers�ee par certains auteurs [Weinberg, 1999]. Les me-

sures des dispersions de vitesse sont cruciales pour tirer des conclusions �ables. Il semble n�eanmoins

que toutes les populations d'�etoiles observ�ees �a ce jour ont un comportement typique d'�etoiles de

disque galactique avec des valeurs de �lv n'exc�edant pas 35 km=s, ce qui renforce l'id�ee originale de

Gould. Seule la d�ecouverte d'un halo d'�etoiles faibles et/ou de machos, pourrait aller �a l'encontre

de ce r�esultat. Notons aussi que dans son article original, Gould utilise un �echantillon d'�etoiles

CH [Cowley and Hartwick, 1991] appartenant �a la branche de g�eantes rouges; cependant, il s'agit

d'une population d'�etoiles particuli�eres qui ont pass�e tout au plus 10-12 milliards d'ann�ees (âge du

lmc) sur la s�equence principale. Or, la dur�ee moyenne pass�ee sur la s�equence principale d�ecroit

avec la masse initiale, ainsi on peut estimer que les plus vieilles �etoiles CH observ�ees aujourd'hui

avait une masse initiale sup�erieure �a � 1 M�. En adoptant la fonction de masse initiale de Sal-

peter, et en utilisant un mod�ele de formation d'�etoiles, on aboutit �a la conclusion que 75% des

�etoiles CH de [Cowley and Hartwick, 1991] se sont form�ees il y a moins de 2 milliards d'ann�ees

[Aubourg et al., 1999a]. Ces �etoiles seraient alors des �etoiles jeunes dont la dispersion de vitesse

n'est pas repr�esentative de l'ensemble des �etoiles vieilles du lmc.

Le mod�ele standard

Dans le mod�ele standard, le lmc est constitu�e d'un disque, d'une barre, et �eventuellement d'un

halo compos�e d'une population d'�etoiles encore non observ�ees et/ou de machos (on aurait dans ce

cas un halo de mati�ere noire associ�e au lmc). Dans le cas o�u le lmc ne comporterait pas de halo,

ce mod�ele doit aboutir �a une profondeur optique comparable �a celle obtenue par le th�eor�eme de

Gould [Gould, 1995b]. Dans le cas de l'adjonction d'un halo, on va voir qu'il est possible d'accrô�tre
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la profondeur optique.

� Le disque

Comme pour les autres galaxies spirales, le disque du lmc est mod�elis�e par une double expo-

nentielle

�d(R; z) =
Mdis

4�zdR
2
d

e
� R

Rd
�j z

zd
j
; (12.33)

o�u Rd � 1:6 kpc 2, et zd est l'�echelle de hauteur (donn�ee par la suite). Mdis est la masse totale

du disque. La structure spirale du disque du lmc peut être clairement observ�ee au travers d'une

carte d'hydrog�ene HI [Kim et al., 1998]. C'est par ce type d'observation qu'on assimile maintenant

le lmc �a une galaxie spirale naine, inclin�ee �a i � 30� par rapport �a la ligne de vis�ee et orient�ee �a

PA � 170� dans le syst�eme de coordonn�ees �equatoriales. A ce jour, seule la mesure de Rd est non

controvers�ee.

� La barre

Le disque du lmc abrite une barre, de taille 2:7 kpc � 0:9 kpc, 3 excentr�ee de � 1 kpc par

rapport au centre dynamique du lmc (d�etermin�e �a partir de la carte de HI). Le mouvement de

la barre peut être assimil�e �a la rotation d'un corps solide [Westerlund, 1997]. Le pro�l de densit�e

n'est pas particuli�erement bien d�e�ni, même apr�es soustraction des populations d'�etoiles du disque;

cependant, on peut la mod�eliser de fa�con convenable par une loi gaussienne triaxiale

�b =
Mbar

(2�)3=2xbybzb
e
� 1

2
[( x

xb
)2+(

y

yb
)2+( z

zb
)2]
; (12.34)

o�u x; y; z d�e�nissent les axes principaux de la barre, et xb; yb; zb les distances caract�eristiques

associ�ees, donn�ees par les observations; Mbar est la masse totale de la barre. Le centre de la

barre est situ�e en (� = 5h24m; � = �69�480), et son inclinaison dans le ciel est de 120�

[de Vaucouleurs, 1957]. L'�etude de [Kim et al., 1998] montre que la barre n'in
ue pas de fa�con

pr�epond�erante sur la dynamique centrale du lmc; cela permet de contraindre la masse de la barre

[Gyuk, 1999] Mb < 0:25�Md.

� Le halo

A ce jour, aucune observation d'une population d'�etoiles susceptibles d'appartenir au halo n'a

�et�e recens�ee. On peut n�eanmoins s'int�eresser �a l'e�et de cette hypoth�etique composante car on

ne dispose pas non plus de preuve de l'inexistence de ce halo. Cette composante pourrait être

constitu�ee d'�etoiles de types connus, mais pas encore observ�ees, ou d'objets compacts sombres tels

que ceux invoqu�es pour combler le halo de notre galaxie (machos). Il y a tout de même un indice

probant de la pr�esence d'un halo de mati�ere sombre entourant le lmc, provenant de l'�etude de la

courbe de rotation [Kim et al., 1998]. Tout comme dans le cas de notre galaxie, on utilise le mod�ele

standard de halo galactique

�h = �0

�
1 +

r2

a2
h

��1
; (12.35)

o�u ah � 2 kpc est le rayon de c�ur, et �0 la densit�e centrale. La fonction de distribution de vitesse

associ�ee est une maxwellienne dans la limite ah ! 0 [Binney and Tremaine, 1987]; elle est aussi

consid�er�ee comme telle pour une valeur non nulle de ah. Le lmc est plong�e dans le potentiel de

notre propre galaxie, il poss�ede ainsi un rayon de mar�ee au-del�a duquel les objets n'y sont plus

gravitationnellement li�es. Ce rayon a �et�e estim�e par [Weinberg, 1998] �a rt � 11 kpc.

2Ce qui correspond �a 1:8 degr�es dans le ciel si on place le lmc �a 50 kpc.
3Soit 3� � 1� pour le lmc pris �a 50 kpc
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Param�etre Valeur pr�ef�er�ee Gamme permise

inclinaison 30� 20� 45�

Rd 1:8� 1:8�

zd 0.3 kpc 0.1-0.5 kpc

vc 70 km/s 60-80 km/s

Dlmc 50 kpc 45-55 kpc

�v 20 km/s 10-30 km/s

ah 2 kpc 1-5 kpc

Md+b(8kpc) 3� 109M� < 5� 109M�

Mh(8kpc) 6� 109M� < 1:5� 1010M�

Mb=Md+b 0.15 0.05-0.25

Tab. 12.3 : Param�etres des mod�eles de lmc ( pour Dlmc = 50 kpc), d'apr�es [Gyuk, 1999].

R�ef�erence Masse Rayon Composante

[Hughes and Reid, 1991] 6:0 � 109M� 4.5 kpc total

[Kim et al., 1998] 2:5 � 109M� disque

[Kim et al., 1998] 3:4 � 109M� 8 kpc halo

[Schommer and Harris, 1992] 1:0� 2:0 � 1010M� 5 kpc total

[Meatheringham et al., 1988] 3:2 � 109M� disque

[Meatheringham et al., 1988] 6:0 � 109M� 5 kpc total

[Kunkel and Albert, 1997] 0:6� 1:0 � 1010M� total

Tab. 12.4 : R�ecapitulatif des di��erentes estimations de la masse du lmc. Dans certains cas, on donne la

masse d'une composante sp�eci�que telle que le disque ou le halo, sinon, on donne la masse totale comprise

dans un rayon donn�e. Les m�ethodes appliqu�ees par les di��erents auteurs sont di��erentes [Gyuk, 1999].

� La masse du lmc

Un r�ecapitulatif des estimations les plus r�ecentes de la masse du lmc est donn�e dans la table

(tab. 12.4). La valeur de la masse d�eduite d�epend du mod�ele utilis�e; ainsi, selon les auteurs on a

Mtot 2 [� 6 109� 2: 1010] M�. Si l'on tente d'ajuster la courbe de rotation du lmc avec le mod�ele

d�ecrit ci-dessus, la valeur pr�ef�er�ee des param�etres est alors Md � 3: 109 M�, et Mh � 6: 109 M�

(�g. 12.2). Les valeurs des gammes de masses tol�er�ees pour les di��erentes composantes du lmc

sont donn�ees dans la table (tab. 12.3).

� La profondeur optique

Soit Dsrc la distance du lmc, Ns le nombre total d'�etoiles observ�ees, de densit�e ns(z) le long de

la ligne de vis�ee (Oz) (O est l'observateur). On note nl(z); �l(z) les densit�es num�erique et massique

de lentilles selon (Oz). La profondeur optique est donn�ee par

� =
1

Ns

Z 1

0

dDsrc ns(Dsrc)

Z Dsrc

0

dz �R2
E(Dsrc; z)nl(z)

=
4�G

c2Ns

Z 1

0

dDsrc ns(Dsrc)

Z
Dsrc

0

dz
z(Dsrc � z)

Dsrc
�l(z) : (12.36)

Outre la valeur totale de la profondeur optique, la principale di��erence entre les mod�eles de self-

lensing et les mod�eles de lensing par le halo galactique r�eside dans la r�epartition des �ev�enements sur

le disque du lmc. Na��vement, on s'attend �a avoir un taux d'�ev�enements qui varie comme la densit�e

surfacique d'�etoiles du disque �(R) dans l'hypoth�ese d'un halo galactique compos�e de machos,

et comme �2(R) dans l'hypoth�ese du self-lensing. Donc, dans ce deuxi�eme cas, il est important
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de donner une valeur de la profondeur optique (eq. 12.36) en fonction de la distance au centre

dynamique du lmc. L'�etude originale de [Gyuk, 1999] donne des valeurs moyennes sur 22, 30, et

82 champs du groupe macho 4.

On donne maintenant les contributions des di��erentes composantes sous la forme sources-

d�e
ecteurs. Dans chaque cas, on �evalue l'int�egrale (eq. 12.36) en utilisant le pro�l de densit�e

appropri�e pour les sources et les d�e
ecteurs. Les r�esultats sont ici donn�es pour 22 champs du

groupe macho (2 premi�eres ann�ees d'analyse [Alcock et al., 1997a]); ces 22 champs sont �a mettre

en relation avec �a peu pr�es 11 champs eros; les correspondances crois�ees sont donn�ees dans la

table (tab. 12.5). On donne ci-dessous les valeurs des profondeurs optiques associ�ees aux di��erentes

composantes, et dans chaque cas, les d�ependances en fonction des param�etres de la composante en

question [Gyuk, 1999].

22 champs macho 30 champs macho

1 2 3 5 6 7 9

1 2 3 5 6 7 9 10 11 12 13

10 11 12 13 14 15 17 18

14 15 18 19 19 22 23 24

47 77 78 79 47 53 55 57

80 81 82 76 77 78 79

80 81 82

recouvrement d'eros recouvrement d'eros

1 2 3 9 1 2 3 4 9 10

10 11 12 11 12 16 17

16 17 18 18 19 20 21

19 20 21 29 30 42 43

56 57 58 55 56 57 58

59 60 59 60

Tab. 12.5 : Recouvrement des champs eros et macho. On indique ici tous les champs eros qui ont

un recouvrement non n�egligeable avec les champs machos. Deux cas sont consid�er�es : les 22 champs de

l'analyse 2 ans [Alcock et al., 1997a], et les 30 champs de l'analyse 5.7 ans [Alcock et al., 2000].

{ disque-disque

Dans ce cas, on a �dd � 1:5 10�8. Un traitement �a l'ordre z�ero de l'int�egrale (eq. 12.36) permet

d'obtenir les d�ependances de la profondeur optique en fonction des param�etres du disque du

lmc [Gyuk, 1999]:

� / Mdzd

(R2
d
cos2 i)

: (12.37)

{ barre-disque, barre-barre, disque-barre

Dans ce cas, on a �bd = 1:25� 10�8; �bb = 1:37� 10�8; �db = 0:87� 10�8. Les d�ependances

de la profondeur optique en fonction des param�etres de la barre sont donn�ees par la relation

[Gyuk, 1999]

� / MbarL
2

xbybzb
: (12.38)

{ halo

Dans le cas d'un halo (hypoth�etique) de 6 109 M� constitu�e d'une fraction fM de machos

on peut atteindre une profondeur optique dans la gamme �h � 7:5 � 8:5 fM 10�8. Si l'on

attribue une masse plus importante au halo (� 1:5 1010 M�), on a la valeur extrême �h �
2:3 10�7. De plus, si le halo du lmc comporte des machos, la fraction fM devrait être,

4Cette �etude, qui ne prend en compte que le nombre relatif d'�etoiles en fonction de la distance au centre du
disque, est directemement applicable aux champs correspondants d'eros.
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Sources/D�e
ecteurs Contribution Valeurs pr�ef�er�ees Gamme admise

Champs macho 22 30 82 22 30 82 (22 champs)

disque/disque 0.61 0.67 0.79 1.46 1.34 1.04 0.23-5.81

disque/barre 0.61 0.67 0.79 0.87 0.72 0.39 0.11-4.07

barre/disque 0.39 0.33 0.21 1.25 1.24 1.23 0.40-4.13

barre/barre 0.39 0.33 0.21 1.37 1.36 1.33 0.32-4.00

total barre+disque 1 1 1 2.44 2.24 1.67 0.47-7.84

(disque+barre)/halo fM fM fM 7.75 7.73 7.18 0 - 22.6

Tab. 12.6 : Profondeur optique pour les di��erentes composantes du lmc dans l'hypoth�ese du self-lensing.

(toutes les valeur sont en unit�e de 10�8). Les r�esultats sont moyenn�es sur 22 champs centraux du groupe

macho.

dans l'hypoth�ese la plus simple, du même ordre de grandeur que celle de notre galaxie.

Ainsi, la profondeur optique mesur�ee par les exp�eriences eros et macho correspondrait �a

la contribution du halo de notre galaxie et de celui du lmc. La fraction de masse du halo

mesur�ee par les groupes eros [Lasserre et al., 2000] et macho [Alcock et al., 2000] devrait

alors être revue �a la baisse d'un facteur �fM=fM = �[0; 2:3]=(4:7+ [0; 2:3]) = �[0%; 33%] 5.
Jusqu'�a pr�esent, on a consid�er�e uniquement le cas d'un halo compos�e de machos; notons que

le cas d'un halo compos�e d'�etoiles de types connus est tr�es controvers�e en raison de l'absence

de d�etection d'une population d'�etoile associ�ee. Dans tous les cas, la profondeur optique de

cette composante doit d�ependre des param�etres selon la relation [Gyuk, 1999]

�h / �0a2h
�
1

2
log

�
1 +

r2t
a2
h

�
+
tan�1(rt=ah)

L=ah
� rt

L

�
: (12.39)

Les mod�eles non-standards

Le mod�ele standard d�ecrit ci-avant se contente de mod�eliser la structure du lmc de la fa-

�con la plus simple possible, et d'utiliser les mesures disponibles sur les dispersions de vitesses

des �etoiles pour calculer la profondeur optique de self-lensing. Au contraire, les auteurs des

mod�eles non standards font l'hypoth�ese qu'il existe des �etoiles vieilles de dispersions de vi-

tesses plus importantes, et non encore mesur�ees. En e�et, une mod�elisation des �etoiles du

disque de la Voie Lact�ee de [Bienaym�e et al., 1987] a montr�e que la dispersion de vitesse �evo-

luait de � � 6 km/s �a la naissance jusqu'�a � � 25 km/s au bout de 7-10 milliards d'ann�ees.

Dans cette section, on se contente de donner les principaux r�esultats d'un mod�ele non standard

[Aubourg et al., 1999a, Aubourg et al., 1999b]. Le mod�ele des auteurs est fond�e sur la relation

entre la dispersion de vitesses des �etoiles � et leur âge t? [Wielen, 1977]

�2 = �20 +C�t? ; (12.40)

o�u �0 est la dispersion de vitesse initiale, et C� un coe�cient de di�usion. Dans le cas de la Voie

Lact�ee on a

C� ' 6:� 10�7 km2 s�2 yr�1 : (12.41)

En utilisant la relation (eq. 12.40) dans le cas du lmc, les populations d'�etoiles les plus vieilles

devraient avoir des dispersions de vitesses de l'ordre de 80 km/s, et la profondeur optique de self-

lensing devrait alors être un ordre de grandeur sup�erieure �a la valeur du mod�ele standard. Tous

les �ev�enements observ�es par eros [Lasserre et al., 2000] et macho [Alcock et al., 2000] pourraient

5On rappelle que la profondeur optique associ�ee au halo standard de notre galaxie est estim�ee �a � 5 10�7, pour
un halo enti�erement constitu�e de machos.
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ainsi être expliqu�es en terme de self-lensing. Les auteurs ont �etudi�e deux mod�eles en accord avec les

observations du lmc, et consid�erant une multitude de populations d'�etoiles associ�ees �a des masses

et des dispersions de vitesses di��erentes :

{ lmc mod�elis�e par un disque.

Dans ce cas, la profondeur optique vaut � � 1� 10�7 si l'on consid�ere que les objets les plus

vieux ont une dispersion de vitesse de � 80 km/s.

{ lmc mod�elis�e par une ellipso��de.

Dans ce cas, la profondeur optique vaut � � 1:3 � 10�7 si l'on consid�ere que les objets les

plus vieux ont une dispersion de vitesse de � 45 km/s.

Dans ces mod�eles, les �etoiles les plus l�eg�eres sont aussi les plus vieilles; elles sont donc associ�ees

aux dispersions de vitesses les plus importantes en vertu de la relation (eq. 12.40).

Di��erentes solutions sont envisageables pour tester ce mod�ele. La premi�ere revient aux astro-

physiciens; en e�et, les �etoiles RR-Lyrae constituent un �echantillon d'�etoiles vieilles (plus de 10

milliards d'ann�ees), et la mesure de leur dispersion de vitesses pourrait con�rmer ou in�rmer les

mod�eles non-standards en g�en�eral. La seconde revient aux exp�eriences de recherche de microlen-

tilles; en e�et, les di��erents mod�eles de self-lensing pr�edisent l'�evolution de la profondeur optique

et du taux d'�ev�enements en fonction de la surface observ�ee du lmc. Dans le cas g�en�eral de l'hypo-

th�ese du self-lensing, le taux d'�ev�enements d�ecroit �a mesure que l'on s'�eloigne de la r�egion centrale

du lmc. Ainsi, le groupe eros observe, depuis 1996, 66 degr�es carr�es du lmc, et 88 degr�es carr�es

depuis août 1999. Cette strat�egie est tr�es prometteuse pour localiser les d�e
ecteurs �a l'origine des

�ev�enements microlentilles. N�eanmoins, quelques ann�ees d'observations seront encore n�ecessaires

pour accumuler un nombre d'�ev�enements su�sant pour tester les di��erents mod�eles (sp�ecialement

dans le cas d'eros).

12.2.2 Cas du SMC

Dans cette section on discute de la profondeur optique due au self-lensing dans le Petit Nuage de

Magellan. On rappelle que dans cette direction, deux �ev�enements ont �et�e observ�es (sec. 3.6.3). La

lentille associ�ee �a l'�ev�enement smc-97-1 a une grande probabilit�e d'être dans le smc, et le d�e
ecteur

associ�e �a l'�ev�enement binaire est localis�e dans le smc, �a plus de 99% de niveau de con�ance. Notons

aussi que seul l'�ev�enement smc97-1 est candidat de l'analyse eros de deux ans d'observations (5.3

millions d'�etoiles) [Palanque-Delabrouille et al., 1998], car l'�etoile source associ�ee �a l'�ev�enement

smc-98-1 est trop faible pour �gurer dans notre catalogue d'�etoiles suivies [Afonso et al., 1998,

Afonso et al., 2000]. La question est donc la suivante : la profondeur optique de self-lensing du

smc est elle compatible avec l'observation de l'�ev�enement smc97-1? La r�eponse est a�rmative

comme on va le voir en d�ecrivant un mod�ele simple du smc [Palanque-Delabrouille et al., 1998].

Structure du SMC

Contrairement au cas du lmc, il est admis que le smc est une galaxie naine, de forme prolate

�etendue le long de la ligne de vis�ee. L'extension varie selon les auteurs de quelques kiloparsecs �a 20

kiloparsecs [Hatzidimitriou and Hawkins, 1989, Caldwell and I., 1986, Mathewson et al., 1986].

Dans ce qui va suivre, on mod�elise le smc par une ellipso��de de forme prolate

� =
�0

2h
e�jzj=h e�r=rd ; (12.42)

o�u z est le long de la ligne de vis�ee, r est transverse �a la ligne de vis�ee, et h est consid�er�e

comme un param�etre libre variant de 2.5 kpc �a 7.5 kpc. Le param�etre rd = 0:54 kpc est es-

tim�e d'apr�es les isophotes de de Vaucouleurs [de Vaucouleurs and Freeman, 1970], et la masse du

smc est prise �a � 1� 109 M�. Les justi�cations pr�ecises de ces choix de param�etres sont donn�ees

dans [Palanque-Delabrouille et al., 1998].
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�Elongation du smc (kpc) Profondeur optique (�10�7)
2.5 1.0

5.0 1.7

7.5 1.8

Tab. 12.7 : Profondeur optique de self-lensing du smc pour di��erentes valeurs de l'�elongation le long de

la ligne de vis�ee.

Profondeur optique associ�ee au self-lensing

En faisant l'hypoth�ese que les d�e
ecteurs sont distribu�es dans le smc de la même fa�con que les

�etoiles, la profondeur optique de self-lensing s'�ecrit

� =

R
� (zs)

�(zs)
M

r dr d� dzsR
�(zs)
M

r dr d� dzs
: (12.43)

o�u � (zs) est la profondeur optique due aux �etoiles sources localis�ees �a une distance zs (on se

place dans un syst�eme de coordonn�ees cylindriques dont l'axe principal est la ligne de vis�ee). En

consid�erant les d�e
ecteurs �a une distance zd, on a

� (zs) =

Z
zs

�1

�(zd)

M
dzd �

4GM

c2
(Ds + zd)(zs � zd)

(Ds + zs)
: (12.44)

Les profondeurs optiques, pour di��erentes valeurs de l'�elongation le long de la ligne de vis�ee sont

donn�ees �a la table (tab. 12.7). Ces valeurs, comprises entre 1 � 2 � 10�7, sont compatibles avec

la profondeur optique d�eduite de l'analyse de deux ans de donn�ees du smc [Afonso et al., 1999a],

compte tenu de la faible statistique du nombre d'�ev�enements observ�es (�obs � 1 � 3 � 10�7). En

conclusion, il est maintenant admis que les �etoiles du smc peuvent être �a l'origine d'un nombre

d'�ev�enements non n�egligeable en comparaison au nombre d'�ev�enements attendus dans le cas d'un

halo standard contenant une fraction de masse de 20% de machos. Vu cette contamination, il

semble donc di�cile d'utiliser le smc pour r�esoudre le probl�eme de la localisation des lentilles

provoquant les �ev�enements observ�es en direction des deux Nuages de Magellan. N�eanmoins, n'ou-

blions pas qu'il est possible d'utiliser la dur�ee des �ev�enements, dans le lmc et le smc, pour tester

l'hypoth�ese de lentilles dans le halo. En e�et, les distributions de dur�ees doivent être similaires si

les lentilles sont dans le halo. Ce n'est pas ce que semblent indiquer les premi�eres observations, car

l'�ev�enement smc-97-1 est plus long que tous les �ev�enements observ�es vers le lmc. Mais, compte

tenu de la faible statistique, plus d'observation du smc sont encore n�ecessaires pour con�rmer ou

in�rmer cette tendance.
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COURBES DE ROTATION DES MODELES GALACTIQUES

Fig. 12.1 : Courbes de rotation des 8 mod�eles galactiques utilis�es. Dans chaque cas, le trait plein donne la

courbe de rotation globale de la galaxie, le trait tiret�e indique la contribution du disque, et le trait pointill�e
repr�esente la contribution du halo galactique. Les param�etres des mod�eles sont donn�es dans la table (tab.

12.1).
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Fig. 12.2 : Courbe de rotation du lmc, d'apr�es [Gyuk, 1999]. Les valeurs et les barres d'erreurs associ�ees

sont extraites de l'�etude de [Kim et al., 1998]. La courbe superpos�ee aux donn�ees correspond au meilleur

ajustement du mod�ele d�ecrit dans le texte avec les param�etres suivant : Md = 3 109M�, Mh = 6 109M�,

et ah = 2:0 kpc. La courbe en tiret�e montre la contribution du disque, et celle en pointill�e la contribution
du halo. La vitesse circulaire vc augmente rapidement dans les 2 premiers kpc et reste plate apr�es avoir

atteint 70 km=s, et ce jusqu'�a au moins 8 kpc. On peut voir une indication d'un \trou" vers 3 kpc dont la

signi�cation est obscure. Il est important de noter que le lmc n'�echappe pas au cas g�en�eral des galaxies
spirales, et qu'ainsi un halo de mati�ere \non-observ�ee" est n�ecessaire pour rendre compte du pro�l de la

courbe de rotation.

237



12.2. DANS L'HYPOTH�ESE DU \SELF-LENSING"

Fig. 12.3 : Superposition des champs eros et macho. Les champs eros couvrent 88 deg2 du ciel (dont

64 analys�es), alors que ceux de macho couvrent environ 41 deg2 (dont 11 analys�es en 1997, et 15 en 2000).
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Limites sur la contribution des

MACHOs au halo galactique

Dans ce chapitre, je commence par d�ecrire la m�ethode statistique utilis�ee pour contraindre la

fraction de la masse du halo galactique sous forme d'objets compacts en fonction de la masse de

ces derniers (sec. 13.1). J'applique ensuite cette m�ethode �a l'analyse des donn�es de cette th�ese (sec.

13.2). Puis, en vue de la combinaison de tous les r�esultats d'eros vers les Nuages de Magellan, je

r�ecapitule les limites �etablies ant�erieurement (sec. 13.3). Je pr�esente en�n le principal r�esultat de

cette th�ese, �a savoir la combinaison de toutes nos observations des Nuages de Magellan; la m�ethode

de combinaison et la limite sont donn�ees �a la section (sec. 13.4).

13.1 Construction des intervalles de con�ance

Le nombre d'�ev�enements attendu dans les exp�eriences de recherche de microlentilles est le

r�esultat d'un processus Poissonien. Les limites r�esultantes d�ependent du nombre d'�ev�enements

observ�es et de la sensibilit�e de l'exp�erience (exprim�ee au travers de l'e�cacit�e, de la dur�ee des

observations, et du nombre d'�etoiles suivies).

En g�en�eral, en physique des hautes �energies, le nombre d'�ev�enements Nobs observ�es par une

exp�erience est compos�e d'�ev�enements de bruits de fond, de moyenne b connue, et d'�ev�enements

correspondant au signal recherch�e, de moyenne � ind�etermin�ee. Le but de l'analyse statistique

qui va suivre est de donner des limites sur la moyenne � associ�ee au signal. Lorsque l'on d�esire

interpr�eter les r�esultats, on doit d�ecider de donner des contraintes sur le param�etre inconnu �, soit

en terme de zones permises, soit en terme de limite sup�erieure. Cette d�ecision d�epend des donn�ees,

et peut être sujette �a des biais dans le cas o�u � � b [Feldman and Cousins, 1998].

Dans le cas pr�ecis des exp�eriences de recherche de microlentilles, au contraire de la physique des

hautes �energies, on ne connâ�t pas exactement les bruits de fond. On a montr�e que certaines �etoiles

variables pouvaient simuler un �ev�enement microlentille (voir chapitre (chap. 9)), mais celles-ci sont

mal connues, et il est donc impossible de les simuler. Il existe aussi des \bruits de fond" physiques

associ�es aux microlentilles du disque galactique et des Nuages de Magellan.

La profondeur optique d'un halo standard enti�erement constitu�e de machos est � 5 10�7 en

direction du lmc, et � 7 10�7 en direction du smc. La profondeur optique associ�ee au disque

galactique (�n) est � 5 10�9, bien inf�erieure au signal attendu. La profondeur optique du lmc est

plus controvers�ee : elle peut varier de � 10�8 �a 1�1:5 10�7 selon les mod�eles (voir chapitre (chap.

12)); cette diversit�e nous empêche de simuler �d�element ce bruit de fond attendu des Nuages de

Magellan.

N�eanmoins, on peut rester conservateur en assimilant le lmc �a un disque �n comme semblent

l'indiquer les observations; dans ce cas le \bruit de fond" est de l'ordre de 5 10�8, bien en-de�c�a du

signal attendu d'un halo rempli de machos.

En�n, le cas du smc est aussi probl�ematique car il est admis que cette galaxie est \�epaisse", et
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g�en�ere ainsi une profondeur optique de l'ordre de 1� 2 10�7, non n�egligeable devant celle du halo

standard.

Plusieurs candidats ont �et�e d�ecouverts en direction des Nuages de Magellan dans les programmes

de recherche eros1-plaques, eros2-smc, et eros2-lmc. Cependant, nous ne savons pas si ces

candidats sont de v�eritables microlentilles ou des bruits de fond non-microlentilles; en e�et, les

candidats eros1-2 et eros2-smc97-1 sont chacun associ�es �a une �etoile source variable, et les autres

candidats sont sujets �a des erreurs photom�etriques importantes, et sont assez mal �echantillonn�es

dans la bosse. Si ce sont des microlentilles (ce qui n'est pas exclu) nous ne pouvons pas dire si elles

appartiennent au halo (sauf dans le cas de eros2-smc97-1) ou non.

Ajout�e �a ces incertitudes sur la validit�e des candidats, le nombre d'�ev�enements observ�es est

bien inf�erieur �a ce que l'on attendrait dans le cas d'un halo standard rempli de machos. Ces deux

derni�eres remarques nous incitent donc �a donner des limites sup�erieures sur la fraction de masse

du halo sous forme de machos plutôt que des zones permises. On pr�esente la fa�con d'obtenir des

diagrammes d'exclusion dans la section suivante.

13.1.1 Diagrammes d'exclusion

Exclusion purement Poissonienne

Dans le cas g�en�eral, la probabilit�e d'observer n �ev�enements dans un processus Poissonien ca-

ract�eris�e par un signal inconnu � et par un bruit de fond connu b est donn�ee par la relation

P (nj�; b) = (�+ b)n

n!
e�(�+b) ; (13.1)

avec �; b � 0, et n entier positif. Les bruits de fond, tr�es mal connus dans les exp�eriences de

recherche de microlentilles, ne seront pas consid�er�es dans la suite de cette analyse. La relation (eq.

13.1) se r�e�ecrit alors

P (nj�) = P (nj�; 0) = (�)n

n!
e�� : (13.2)

La limite sup�erieure �sup, �a 100� � % de con�ance, sur la valeur moyenne � inconnue est d�e�nie

par �lim tel que

P (n � nobsj�) � 1� � ; (13.3)

o�u nobs est le nombre d'�ev�enements observ�es. En utilisant (eq. 13.2) et (eq. 13.3), cette relation

est �equivalente �a trouver la valeur de � maximale (�lim) tel que

e��M �
nobsX
i=0

�i
M

i!
= 1� � (13.4)

Dans le cadre de notre analyse, on pose NM
att;
 le nombre d'�ev�enements attendu pour des d�e
ecteurs

de masse M, dans le cadre d'un mod�ele de halo donn�e 
. La limite sup�erieure sur la fraction de

masse du halo est ainsi donn�ee, pour chaque masse M test�ee et pour chaque mod�ele 
, par

fM;
 =
�lim

NM
att;


: (13.5)

Cette limite sur la fraction de masse peut se transcrire en une limite sur la masse totale du halo

sous forme de machos jusqu'�a la distance des Nuages de Magellan selon

Mmachos


 =
�lim

NM
att;


�Mhalo


 ; (13.6)

o�u Mhalo

 est la masse totale du halo d'un mod�ele donn�e 
, obtenue pour reproduire la courbe

de rotation de la Galaxie. Les limites d�eduites de cette analyse sont conservatrices pour certaines

gammes de masses test�ees car elles ne prennent pas en compte les dur�ees des �ev�enements observ�es.

Par exemple, un �ev�enement d'une dur�ee de 130 jours compte autant qu'un �ev�enement de 10 jours
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�a 0.1 M�, alors que la probabilit�e d'observer un �ev�enement du halo �a 130 jours pour un d�e
ecteur

de 0.1 M� est n�egligeable. Ces limites sont �evidemment exactes si l'on n'observe aucun candidat

comme ce fut le cas dans l'exp�erience eros1-ccd. D'un point de vue plus fondamental, on voit que

ces limites n'incorporent pas toutes les informations dont on dispose, et on va voir dans la section

suivante un moyen de tenir compte de l'information apport�ee par la dur�ee des �ev�enements.

Exclusion prenant en compte la dur�ee des �ev�enements

Supposons que nous ayons observ�e Nobs �ev�enements de dur�ees �t1;�t2; : : : ;�tNobs. Soit h�ti
leur dur�ee moyenne; h�ti peut être une moyenne arithm�etique ou g�eom�etrique. Comme (d�=d�t)

suit une loi �a peu pr�es log-normale, nous pr�ef�erons utiliser la moyenne g�eom�etrique. Un moyen de

tenir compte de l'information sur les dur�ees des �ev�enements consiste �a consid�erer un intervalle de

temps I, centr�e sur h�ti, et su�samment large pour contenir largement l'int�egralit�e des dur�ees

observ�ees; l'intervalle compl�ementaire ne contient lui aucun �ev�enement. Le choix exact de l'inter-

valle I est arbitraire et peut être consid�er�e comme le point faible de cette m�ethode. N�eanmoins, on

estimera la stabilit�e de cette analyse en v�eri�ant que de l�eg�eres variations dans le choix de I ne

modi�ent pas signi�cativement les r�esultats �nals. Un moyen de d�eterminer l'intervalle I consiste

�a rechercher la masse la plus probable Mp associ�ee �a l'ensemble des Nobs �ev�enements observ�es. On

consid�ere alors une fraction arbitraire de la distribution (d�=d�t)Mp
centr�ee autour de h�ti. On

pr�ef�erera une fraction d'au moins 98% ou 99% a�n d'être conservateur 1. On calcule ensuite, pour

chaque masse test�ee des d�e
ecteurs M et pour chaque mod�ele de halo consid�er�e 
, la fraction RM;

d'�ev�enements attendus dans l'intervalle I

RM;
 =

R
I

�
d�
d�t

�


d�tR1

0

�
d�
d�t

�


d�t

: (13.7)

La probabilit�e d'observer Nobs �ev�enements dans l'intervalle I, et 0 en dehors est donn�ee par la

combinaison d'une loi binomiale et d'une loi poissonienne :

P (Nobs 2 I; 0 =2 I) = e��M;

(�M;
)

Nobs

Nobs!
�C0

Nobs
(RM;
)

Nobs (1�RM;
)
0 (13.8)

= e��M;

(�M;
)

Nobs

Nobs!
� (RM;
)

Nobs (13.9)

La limite sup�erieure �M , �a 100�� % de con�ance, calcul�ee en consid�erant que l'on a observ�e Nobs
�ev�enements dans l'intervalle de dur�ee I et aucun �ev�enement en dehors, est donn�ee par la relation

P (� Nobs 2 I; 0 =2 I) = e��M;
 �
NobsX
k=0

�
(�M;
 RM;
)

k

k!

�
� 1� � : (13.10)

On peut noter que, contrairement au cas pr�ec�edent, la limite sup�erieure �M;
 d�epend du mod�ele

de halo consid�er�e car le rapport RM;
 di��ere, �a masse �x�ee, selon les mod�eles. La limite sup�erieure

sur la fraction de masse du halo, pour chaque masse M test�ee et pour chaque mod�ele 
, s'exprime

par

fM;
 =
�M;


NM
att;


: (13.11)

Cette m�ethode s'applique sans trop de probl�emes si tous les �ev�enements observ�es sont concentr�es

dans une gamme de dur�ee restreinte. C'est bien la cas pour eros comme pour macho (voir chapitre

(chap. 14)); en particulier les dur�ees mesur�ees sont �a ce jour compatibles avec l'hypoth�ese que toutes

les lentilles aient la même masse.

1Il faut bien noter que le choix de cette fraction n'a absolument rien �a voir avec le niveau de con�ance �nal du
contour d'exclusion.
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13.2 Diagramme d'exclusion issu de l'analyse EROS2-LMC

13.2.1 Analyse 2 saisons

L'analyse des saisons d'observation 1996/98 a �et�e d�ecrite dans cette th�ese. 17.5 millions d'�etoiles

r�eparties sur 43 degr�es carr�es ont �et�e analys�ees. Deux candidats compatibles avec un signal de type

microlentille ont �et�e d�ecouverts. C'est bien en-de�c�a de ce que l'on attendrait dans le cas d'un halo

standard enti�erement compos�e de machos. On peut donc contraindre la fraction de masse du halo

sous forme de machos en fonction de la masse des d�e
ecteurs [Lasserre, 1999]. La limite a �et�e

�etablie selon la m�ethode d�ecrite �a la section (sec. 13.1.1). Cependant, dans le contexte de l'�epoque,

nous avons choisi de donner une limite purement poissonienne (on ne prend pas en compte la dur�ee

des �ev�enements) a�n d'être le plus conservateur possible. En e�et, le faible nombre de candidats

montre un d�esaccord avec l'analyse macho lmc 2 ans [Alcock et al., 1997a] : un halo standard

rempli de machos est exclu pour des lentilles de masse comprise dans l'intervalle [0:01; 2] M�, et

le halo ne peut pas être compos�e de plus de 50% de machos de masse [0:01; 1] M� [Lasserre, 1999].

Les e�cacit�es et l'exposition, n�ecessaires �a l'obtention du diagramme d'exclusion (�g. 13.1), sont

donn�ees dans la table (tab. 13.1).

�t 5.6 8.9 11.2 14.1 17.8 22.4 35.5 44.7 56.2 70.8 89.1 112.0 178.0 224.0 282.0
� 0.0 3.8 5. 7.1 11.1 13.3 16.0 19. 21. 23.5 24.0 26.1 25.4 18.1 2.4

Tab. 13.1 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros2 lmc 2 ans (1996/98) en fonction de la dur�ee �t (en

jours) normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 1, et pour Tobs = 730 jours (2 ans). 17:5� 106 �etoiles ont

�et�e analys�ees.

13.2.2 Analyse 3 saisons

L'analyse des saisons d'observation 1996/99 a largement �et�e d�ecrite dans cette th�ese. 25.5

millions d'�etoiles r�eparties sur 64 degr�es carr�es ont �et�e analys�ees. Quatre candidats compatibles

avec un signal de type microlentille ont �et�e d�ecouverts. L'e�cacit�e de cette analyse est donn�ee dans

la table (tab. 13.2). On ne donne pas ici la limite individuelle; la limite combin�ee incluant cette

analyse est donn�ee �a la section (sec. 13.4.3).

�t 2.5 4.5 6.3 8.9 14.1 20.0 28.2 39.8 56.2 83.2 125.9 177.8 251.2 398.1
� 0.5 1.25 2.5 4.2 6.8 9.0 11.0 13.8 16.5 18.7 20.5 22.0 17.5 1.6

Tab. 13.2 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros2 lmc 3 ans (1996/99) en fonction de la dur�ee �t (en

jours) normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 1, et pour Tobs = 1095 jours (3 ans). 25:5 � 106 �etoiles

ont �et�e analys�ees.

13.3 Les autres contours d'exclusions d'EROS

13.3.1 L'exclusion d'EROS1-CCD et EROS1-plaques photographiques

On d�ecrit ici les param�etres utilis�es pour construire le diagramme d'exclusion d'eros1 qui

combine la recherche d'�ev�enements correspondants �a des objets de masses stellaires �a l'aide de

plaques photographiques en direction du lmc et la recherche d'�ev�enements correspondants �a des

masses plan�etaires et en-de�c�a, �a l'aide d'une cam�era ccd en direction du lmc et du smc (voir

chapitre (chap. 3)).

EROS1-CCD

Aucun candidat de dur�ee inf�erieure �a 100 jours n'a �et�e d�ecouvert par l'analyse ccd de 3 saisons

du centre du lmc et d'1 saison du centre du smc [Renault et al., 1997b]. Ceci a permis d'exclure

que le halo soit compos�e de plus de 20% de machos de masses inf�erieures �a 10�3 M�. La limite
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Fig. 13.1 : Diagramme d'exclusion eros2 lmc 2 ans (1996/98) �a un niveau de con�ance de 95%. La ligne

en trait plein donne la limite eros2 lmc. La ligne pointill�ee repr�esente le \ou" des exclusions eros1 et

macho basses masses [Alcock et al., 1996b, Renault et al., 1997b]. La region d�elimit�ee par les pointill�es
larges indique la zone permise �a l'issue de l'analyse macho lmc 2 ans [Alcock et al., 1997a], la croix

repr�esentant la valeur la plus probable. Le halo standard constitu�e �a 100% de machos de masse [0:01; 2] M�

est exclu �a 95% de niveau de con�ance [Lasserre, 1999].

d�eduite est donc ici purement poissonienne (sec. 13.1.1); elle est donn�ee dans la �gure (�g. 13.2),

dans la zone M < 10�3 M�. Les valeurs des param�etres, e�cacit�es et expositions, utilis�es pour les

analyses lmc et smc sont donn�ees dans les tables (tab. 13.3) et (tab. 13.4). Aux petites dur�ees,

�t < 1 jour, et donc aux petites masses M < 10�5 M�, il est n�ecessaire de prendre en compte

l'e�et de taille �nie de l'�etoile source dans le calcul de l'e�cacit�e car le rayon d'Einstein projet�e dans

le plan de la source devient comparable au rayon des �etoiles. Les e�cacit�es sont donc param�etr�ees

en fonction de U , rayon d'Einstein projet�e dans le plan de la source (voir (tab. 13.3) par exemple).

La sensibilit�e de l'analyse lmc est 2 fois plus importante que celle du smc en raison d'une plus

grande exposition : 57272728 �etoiles-jours contre 26221313 (avec des e�cacit�es comparables).

U �t 0.02 0.04 0.08 0.16 0.33 0.69 1.45 3.02 6.31 13.18 27.54 57.54 100.00

0.00 �(�t) 0.6 2.5 4.8 6.6 12.2 19.7 27.6 34.1 34.7 32.4 26.2 17.5 0.

0.05 �(�t) 1.0 2.6 5.0 8.3 13.0 21.3 29.8 36.7 34.1 33.7 25.5 10.9 0.
0.15 �(�t) 1.0 2.3 3.4 8.5 14.4 23.7 29.8 35.0 35.1 27.1 18.1 7.3 0.

0.25 �(�t) 1.2 1.1 1.5 4.8 10.5 17.0 22.0 23.0 19.1 16.7 11.1 4.7 0.
0.45 �(�t) 0.1 0.6 1.3 3.7 6.3 11.2 13.3 12.5 12.2 10.5 4.5 0.3 0.

0.85 �(�t) 0. 0.1 0.5 0.7 2.2 2.8 3.0 2.8 1.8 1.0 0.3 0. 0.

1.25 �(�t) 0. 0. 0. 0.1 0.3 0.36 0.5 0.5 0.4 0.3 0. 0. 0.
1.65 �(�t) 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0.

Tab. 13.3 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros1 ccd lmc 3 ans (1991/94) en fonction de la dur�ee �t (en

jours) normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 2, et Tobs = 3 ans. L'exposition associ�ee �a ce programme

est de 57272728 �etoiles-jours. L'e�et de taille �nie est pris en compte avec U 2 [0; 1:65] [Renault, 1996].
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U �t 0.02 0.04 0.08 0.16 0.33 0.69 1.45 3.02 6.31 13.18 27.54 57.54 100.00

0.00 �(�t) 0.9 2.4 4.1 7.0 13.5 24.6 34.9 42.9 45.3 43.5 34.8 22.6 0.
0.05 �(�t) 0.8 2.3 4.5 9.0 12.6 25.1 35.3 41.8 40.9 39.5 30.8 15.1 0.
0.15 �(�t) 1.0 2.2 3.7 7.1 17.3 28.9 39.7 46.0 44.5 37.7 28.0 12.3 0.

0.25 �(�t) 0.4 1.6 3.7 7.2 15.0 27.1 39.6 43.5 39.6 32.3 19.3 7.6 0.
0.45 �(�t) 0.2 0.9 1.9 4.0 10.6 21.6 28.5 28.3 26.6 18.1 6.0 0.45 0.

0.85 �(�t) 0. 0.0 0.1 2.6 5.5 6.9 9.3 5.9 2.1 0.7 0.1 0. 0.
1.25 �(�t) 0. 0. 0.10 0.1 0.2 0.6 0.7 0.5 0.3 0.2 0.2 0 0.
1.65 �(�t) 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0. 0.

Tab. 13.4 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros1 ccd smc 1 an (1994/95) en fonction de la dur�ee �t (en

jours) normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 2, et Tobs = 1 ans. L'exposition associ�ee �a ce programme
est de 26221313 �etoiles-jours. L'e�et de taille �nie est pris en compte avec U 2 [0; 1:65] [Renault, 1996].

EROS1 plaques photographiques

eros1 a suivi plus de 8 millions d'�etoiles (dont un peu plus de 4 utilisables) en direction du

lmc durant 3 ann�ees, en utilisant les plaques photgraphiques prises au t�elescope de Schmitd de

1 m�etre de l'ESO. Deux candidats compatibles avec un signal microlentille ont �et�e d�ecouverts

[Aubourg et al., 1993], ce qui a permis de mettre une limite sur la fraction de masse du halo

sous forme de machos [Ansari et al., 1996, Renault et al., 1997b]. Cette limite a �et�e calcul�ee �a

l'aide des param�etres donn�es dans la table (tab. 13.5); elle est repr�esent�ee, en combinaison avec

eros1 ccd, dans la �gure (�g. 13.2). L'exp�erience eros1 plaques prend toute son importance pour

des d�e
ecteurs de masses sup�erieures �a 10�3 M�. Le groupe eros1 n'a jamais publi�e de limite

�t 0.61 0.90 1.33 1.94 6.13 9.03 13.3 19.4 41.7 61.3 90.3 133. 194. 284. 613.
� 0.1 0.4 0.8 1.3 4.6 6.5 8.4 10.3 12.0 12.4 12.5 11.8 9.3 5.7 0.5

Tab. 13.5 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros1 lmc plaques en fonction de la dur�ee �t (en jours)

normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 1, et pour Tobs = 1095 jours (3 ans). 4:12� 106 �etoiles ont �et�e

analys�ees.

inf�erieure sur le contenu du halo sous forme de machos en raison du faible nombre de candidats

ainsi que des doutes sur leur validit�e. Avec ces deux �ev�enements, la profondeur optique serait

� � 8� 10�8. Mais, comme nous l'avons vu au chapitre (chap. 11), le candidat num�ero 2 d'eros1

plaques n'est pas une microlentille. La limite sup�erieure publi�ee est bien sûr toujours en vigueur,

mais elle peut être r�evis�ee �a la baisse si l'on ajoute une coupure a posteriori dans l'analyse rejetant

toute nouvelle variation. Cette nouvelle coupure ne devrait pas changer l'e�cacit�e calcul�ee car elle

ne devrait pas a�ecter le Monte Carlo. La nouvelle valeur de la profondeur optique d'eros1 est �a

titre indicatif � � 4�10�8 (avec de grandes barres d'erreurs poissoniennes . . .). Le candidat eros1
num�ero 2 ne sera plus comptabilis�e pour l'�etablissement de la limite combin�ee d'eros1+eros2 (sec.

13.4).

13.3.2 L'exclusion d'EROS2-SMC

Analyse 2 saisons

L'analyse de 5.3 millions d'�etoiles sur 2 ann�ees d'observations a r�ev�el�e un seul candi-

dat (eros2-smc97-1) [Palanque-Delabrouille et al., 1998], aussi observ�e par le groupe macho

[Alcock et al., 1997c]. L'�ev�enement eros2-smc97-1 est atypique car sa dur�ee �t = 129 jours est

plus grande que celle de tous les �ev�enements d�ecouverts en direction du lmc. Dans le cadre du

halo standard, cet �ev�enement correspondrait �a un d�e
ecteur dont la masse la plus probable est

sup�erieure �a 8M�, et situ�e dans la gamme [1:33; 21:6] M� �a 68% de niveau de con�ance. La

courbe de lumi�ere d'un tel �ev�enement pourrait être d�eform�ee si la lentille se trouvait dans le halo,

�a cause de l'e�et de parallaxe terrestre (voir chapitre (chap. 2)); l'e�et peut cependant être in-

d�etectable, dans un volume tr�es restreint de l'espace des phases, si la lentille et la Terre ont des

vitesses parall�eles ou antiparall�eles au moment du maximumd'ampli�cation (moins de 6% des cas,

[Afonso et al., 1999a]). Aucune asym�etrie n'a �et�e d�etect�ee, ce qui a permis de contraindre le para-

m�etre �u < 0:054 �a 95% de niveau de con�ance (voir chapitre (chap. 2)) [Afonso et al., 1999a]. Une
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0
1

2

without blending
nor finite size effects

Fig. 13.2 : Diagramme d'exclusion de l'analyse eros1 (lmc et smc), ccd et plaques (1990/95). Le trait

�epais noir repr�esente la limite provenant des 2 d�etecteurs d'eros1 avec 2 candidats; les traits tiret�es qui

s'en d�etachent vers la droite donnent les limites pour 1 et 0 candidat. C'est la limite �a 1 candidat qu'il faut
maintenant consid�erer, compte tenu de la deuxi�eme variation du candidat eros1 num�ero 2. L'importance

de la correction due �a l'e�et du diam�etre des �etoiles sources est nettement visible pour M < 10�6 M�.

La partie ombr�ee indique la zone permise �a l'issue de l'analyse macho lmc 2 ans [Alcock et al., 1997a], la

croix repr�esentant la valeur la plus probable.

analyse similaire, non publi�ee, des donn�ees du groupe macho conduit �a �u < 0:04 (A. Milsztajn,

communication priv�ee). L'absence de parallaxe semble donc indiquer que la lentille se trouve dans

le smc; ce r�esultat semble compatible avec la profondeur optique de self-lensing attendue dans cette

direction [Afonso et al., 1999b]. Compte tenu de l'absence d'autres �ev�enements et des doutes sur la

localisation de la lentille, le groupe eros2 a pr�ef�er�e �a nouveau donner une limite sup�erieure sur le

contenu du halo en machos (�g. 13.3). Cette nouvelle limite exclut presque la valeur centrale issue

de l'analyse de 2 ans de donn�ees du groupe macho en direction du lmc [Alcock et al., 1997a]. Les

e�cacit�es ayant servi �a construire cette limite ainsi que l'exposition (N?�Tobs) sont donn�ees dans
la table (tab. 13.6).

�t 7 22 37 52 67 100 150 250 300 350

� 4 12 16 18 21 24 25 23 13 3

Tab. 13.6 : E�cacit�e � (en %) de l'analyse eros2 smc 2 ans (1996/98) en fonction de la dur�ee �t (en

jours) et normalis�ee �a des �ev�enements tels que u0 < 1, et pour Tobs = 2 ans. 5:3 � 106 �etoiles ont �et�e

analys�ees [Afonso et al., 1999a].
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Fig. 13.3 : Diagramme d'exclusion de l'analyse eros2 smc 2 ans (1996/98) pour le mod�ele de halo

standard. La ligne pointill�ee rappelle le contour d'exclusion d'eros1 lmc et smc [Renault et al., 1997b].

La ligne en trait plein donne la limite de l'analyse eros2 smc [Afonso et al., 1999a]. La zone ombr�ee

indique la zone permise �a l'issue de l'analyse macho lmc 2 ans [Alcock et al., 1997a], la croix repr�esentant

la valeur la plus probable.

13.4 Combinaison des limites d'EROS

Les limites d'eros1 et d'eros2 sont ind�ependantes car il n'y a pas de recouvrement des p�eriodes

d'observations. Les limites eros1 ccd et eros1 plaques sont presque enti�erement ind�ependantes

car les �etoiles observ�ees sont largement di��erentes; en e�et, le recouvrement entre les 150000

�etoiles d'eros1 ccd lmc et les 4 millions d'�etoiles prises avec les plaques (4% au maximum) est

n�egligeable. Les limites eros2 lmc et eros2 smc sont compl�etement ind�ependantes puisque les

objets observ�es sont di��erents. En conclusion, il est possible de combiner facilement toutes les

limites publi�ees par eros.

13.4.1 M�ethode de combinaison

Par souci de coh�erence, on souhaiterait utiliser une m�ethode similaire �a celle qui a �et�e

utilis�ee pour �etablir les limites individuelles de chaque programme (sec. 13.1.1). Soit Z exp�e-

riences ind�ependantes �a combiner E1; : : : ; Ez. A chaque exp�erience j on associe une distribution

(d�=d�t)norm;M;j;
, pour une masse des d�e
ecteurs donn�ee M , et dans le cas du mod�ele de halo 


Z 1

0

�
d�

d�t

�
norm;M;
;j

d�t = Nevt;M;
;j (13.12)

normalis�ee au nombre d'�ev�enements Nevt;M;
;j, attendu par l'exp�erience j, pour une masse donn�ee

des d�e
ecteurs M , et dans le cas du mod�ele de halo 
. Cette normalisation nous permet de prendre

en compte la sensibilit�e d'une exp�erience j qui est fonction de 3 param�etres :

{ N?;j : nombre d'�etoiles suivies

{ Tobs;j : dur�ee des observations

{ �j(�t) : tableau d'e�cacit�e .
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Fig. 13.4 : Distributions normalis�ees (d�=d(log(�t)))norm;M de l'ensemble des programmes d'eros

(1990/98) pour le mod�ele standard de halo et pour di��erentes valeurs de la masse des d�e
ecteurs (traits

pointill�es). En trait plein, on a repr�esent�e la distribution (d�=d(log(�t)))super;M de la \super-exp�erience"

�ctive utilis�ee pour combiner les limites individuelles. Plus plus de clart�e, on travaille avec la variable

log(�t).
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En e�et, le nombre d'�ev�enements attendu par une exp�erience donn�ee j vaut

Nevt;M;
;j = N?;j � Tobs;j �
Z +1

0

�j(�t)�
�
d�

d�t

�
theo;M;


d�t ; (13.13)

o�u (d�=d�t)
theo;M;


est la distribution th�eorique du taux d'�ev�enements attendus pour le mod�ele

de halo 
, dans l'hypoth�ese de masse M ; il est �a noter que (d�=d�t)
theo;M;


est ind�ependant de

l'exp�erience j. A l'aide de ces distributions (d�=d�t)norm;M;j;
 on construit une \super-exp�erience"

�ctive dont la distribution (normalis�ee) des dur�ees des �ev�enements attendus vaut

�
d�

d�t

�
super;M;


=

ZX
j=1

�
d�

d�t

�
norm;M;
;j

: (13.14)

On a la relation Z 1

0

�
d�

d�t

�
super;M;


d�t =

ZX
j=1

Nevt;M;
;j = Nevt;M;
;super : (13.15)

o�u Nevt;M;
;super est le nombre total d'�ev�enements attendus, pour une hypoth�ese de masse donn�ee,

par l'ensemble des programmes de recherche eros1 et eros2 en direction du lmc et du smc. Avec

ces distributions nous sommes maintenant capables d'appliquer la m�ethode d�ecrite �a la section

(sec. 13.1.1) pour calculer la limite sur la fraction de masse du halo sous forme de machos (ou

sur la masse totale des machos du halo). Le point critique est maintenant la d�etermination de

l'intervalle I, �a partir des dur�ees des candidats.

13.4.2 Combinaison EROS1 1990/1995 et EROS2 1996/1998

Description des ingr�edients de la combinaison

Quelques distributions normalis�ees (d�=d�t)norm;M;j;
, ainsi que la

distribution (d�=d�t)norm;M;j;super de la \super-exp�erience" �ctive sont donn�ees dans la �gure

(�g. 13.4). Le nombre d'�ev�enements attendus par chaque programme eros consid�er�e est donn�e

�a la �gure (�g. 13.12). La somme de tous ces �ev�enements attendus en fonction de la masse des

d�e
ecteurs est repr�esent�ee �a la �gure (�g. 13.14).

Pour cette campagne, on consid�ere :

{ 0 candidat pour l'exp�erience eros1 ccd (lmc et smc)

{ 1 candidat pour l'exp�erience eros1 plaques (�t � 23 jours)

{ 0 ou 1 candidat pour l'exp�erience eros2 smc (�t � 129 jours)

{ 2 candidats pour l'exp�erience eros2 lmc (�t1 � 40; �t2 � 100 jours)

La limite sera donc donn�ee pour 3 ou 4 candidats selon que l'on consid�ere ou pas l'�ev�enement

eros2 smc comme compatible avec une lentille du halo; la moyenne g�eom�etrique des dur�ees vaut

alors � 45 ou � 59 jours. On choisit de consid�erer 2 types d'�ev�enements : ceux dont la dur�ee est

inf�erieure �a 10 jours, et les autres. L'intervalle I vaut donc :

I = [10;+1[ jours : (13.16)

On calcule ensuite la limite poissonienne combin�ee pour avoir obtenu, dans notre \super-

exp�erience" �ctive, 0 candidat de dur�ee inf�erieure �a 10 jours, et 3 candidats ou moins (res-

pectivement 4 candidats ou moins) de dur�ees sup�erieures. On utilise ensuite les relations : (eq.

13.7), (eq. 13.10), (eq. 13.11) pour �etablir la limite combin�ee sur la fraction de masse du halo

[Lasserre et al., 2000]; cette derni�ere est repr�esent�ee dans la �gure (�g. 13.5) dans le cas du mod�ele

de halo standard.
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Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95
and EROS2 1996-98

with 3 candidates
with 4 candidates

Permitted
by MACHO 6 years

at 95% CL

Fig. 13.5 : Diagramme d'exclusion combin�ee eros1 1990/95 et eros2 1996/98 [Lasserre et al., 2000],

pour le mod�ele de halo standard, normalis�e �a 4� 1011 M� dans une sph�ere de 50 kpc. La ligne en trait

plein et la ligne pointill�ee donnent respectivement les limites pour 3 et 4 candidats consid�er�es. La region
non hachur�ee qui s'�etend de 20% �a plus de 100% en fraction de halo, et de 10�1 �a 1 M� est la zone permise

�a l'issue de l'analyse macho lmc 2 ans [Alcock et al., 1997a], la croix sup�erieure repr�esentant la valeur la

plus probable associ�ee; la limite d'eros est peu compatible avec ce r�esultat. La zone hachur�ee indique le

contour permis �a 95% de niveau de con�ance �a l'issue de l'analyse de 5.7 ans de donn�ees en direction du

lmc faite le groupe macho [Alcock et al., 2000]. L'ancienne valeur centrale de macho est exclue �a 95% de

niveau de con�ance par le groupe macho, et �a plus de 99:7% par la limite combin�ee d'eros. Par contre,
le nouveau contour de macho est compatible avec les r�esultats combin�es d'eros (et a fortiori avec tous les

pr�ec�edents r�esultats d'eros).
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Estimation de l'in
uence du choix de l'intervalle I

Comme nous l'avons dit �a la section (sec. 13.1.1), le choix exact de l'intervalle I est arbitraire

(seule la borne inf�erieure nous importe ici). A la �gure (�g. 13.6), on a trac�e la variation des

limites (avec un halo standard) avec di��erents choix de la borne inf�erieure de l'intervalle I. Si l'on

choisit I = [5;+1[ jours alors la limite donn�ee pr�ec�edemment reste inchang�ee en dehors de la zone

[10�3�1] M�, dans les cas avec 3 et 4 candidats; dans cette derni�ere zone, la limite pr�ec�edemment

�etablie est sous estim�ee de moins de 5% (7%) si l'on prend en compte 3 (4) candidats. Si l'on

choisit I = [20;+1[ jours, ce qui est vraiment tr�es marginal car l'on a un candidat �a �t = 23

jours (eros1 plaques), la limite reste identique �a celle obtenue avec l'intervalle d'origine, hors de

la gamme [10�3; 10�1] M�; dans cette derni�ere gamme de masse, la limite obtenue pr�ec�edemment

est surestim�ee de moins de 5% (7%) avec 3 (4) candidats. On voit donc que dans tous les cas de

�gure, l'erreur est de l'ordre de 5% dans l'intervalle de masse test�ee [10�3� 1] M�, et quasi-nulle

en dehors.

with 3 candidates :

difference 10 days - 05 days

difference 10 days - 20 days

(a)

with 4 candidates :

difference 10 days - 05 days

difference 10 days - 20 days

(b)

Fig. 13.6 : Variation de la limite combin�ee (1990-98) en fonction du choix de l'intervalle I. Le graphique

de gauche repr�esente le cas avec 3 candidats consid�er�es (a), et le graphique de droite le cas avec 4 candidats

(b). Dans chaque cas on repr�esente la variation absolue de la limite en fonction de la masse des d�e
ecteurs;

on se restreint, sur la �gure, �a l'intervalle [10�5 � 10] M� pour plus de lisibilit�e; la di��erence des limites

est nulle en dehors de l'intervalle trac�e.

Estimation de l'erreur syst�ematique due �a notre m�econnaissance de la forme du halo

On ne connâ�t pas, a priori, la forme du halo de mati�ere sombre qui entoure la galaxie; pour

estimer l'erreur syst�ematique que l'on fait sur la d�etermination de la limite combin�ee on utilise

un �eventail de mod�eles d�ecrits �a la section (sec. 12.1.4). Les diagrammes d'exclusion combin�es

(eros1 1990/95 et eros2 1996/98) avec 3 (4) candidats consid�er�es et pour 6 mod�eles de halo, sont

repr�esent�es dans les �gures (�g. 13.7) et (�g. 13.8). L'erreur syst�ematique est de l'ordre de 15%

dans la gamme [10�7; 10�1] M�, et elle devient plus importante au-del�a. Pour tous les mod�eles

test�es, un halo enti�erement constitu�e de machos est exclu �a 95% de niveau de con�ance dans

l'intervalle [10�7; 0:2] M�. Les trois mod�eles dont la limite s'�ecarte le plus de celle donn�ee avec

le halo standard correspondent �a des halos de Evans : 2 sont aplatis, et l'autre est sph�erique avec
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une courbe de rotation asymptotiquement d�ecroissante. On peut remarquer que, en vertu du fait

que tous les mod�eles de halo enti�erement rempli de machos de masse [10�7�0:2] M� sont exclus,

ceci reste vrai dans le cas de n'importe quelle fonction de masse, dans cet intervalle, des astres

hypoth�etiques recherch�es.

Limites sur la masse totale du halo sous forme de MACHOs

Jusqu'�a pr�esent, nous avons toujours pr�esent�e les r�esultats dans un diagramme : fraction de

masse - masse des d�e
ecteurs. Cette m�ethode est la plus utilis�ee (jusqu'�a pr�esent), et elle permet

donc de comparer facilement les r�esultats des recherches des di��erents groupes, dans le cadre d'un

mod�ele de halo donn�e. N�eanmoins, on peut obtenir une limite tr�es basse en fraction si l'on simule

un mod�ele de halo avec une masse sup�erieure aux autres mod�eles test�es. Il est donc utile de donner

une contrainte, non plus sur la fraction, mais plutôt sur la masse totale du halo sous forme de

machos. De telles limites sont repr�esent�ees dans les �gures (�g. 13.9) et (�g. 13.10), pour les 6

mod�eles de halo consid�er�es et dans les cas avec 3 ou 4 candidats pris en compte. Pour tous les

mod�eles test�es, la masse totale du halo sous forme de machos de la gamme de masse [10�7; 1] M�

ne peut exc�eder 2:5�1011 M� (pour 3 candidats consid�er�es). Cette contrainte passe �a 1�1011 M�

dans l'intervalle de masse [10�7; 0:1] M�.

13.4.3 Combinaison EROS1 1990/1995 et EROS2 1996/1999

Description des ingr�edients de la combinaison

Le nombre d'�ev�enements attendus par chaque programme et pour la \super-exp�erience" sont

respectivement donn�es dans les �gures (�g. 13.12) et (�g. 13.14).

Pour cette campagne, on consid�ere :

{ 1 candidat pour l'exp�erience eros1 plaques (�t � 23 jours)

{ 0 candidat pour l'exp�erience eros2 smc

{ 4 candidats pour l'exp�erience eros2 lmc (�t3 � 40; �t5 � 24; �t6 � 36; �t7 � 33 jours)

La limite est donc donn�ee pour 5 candidats car on ne consid�ere pas que l'�ev�enement eros2 smc

est compatible avec une lentille du halo (voir discussion dans [Gra� et al., 2000]);

D�etermination de l'intervalle I

La moyenne g�eom�etrique des dur�ees des 5 �ev�enements vaut � 32 jours. La masse la plus

probable associ�ee �a des d�e
ecteurs de 32 jours de dur�ee moyenne (g�eom�etrique) est � 0:2 M�. La

distribution des dur�ees associ�ees �a des d�e
ecteurs de masse � 0:2 M� est repr�esent�ee �a la �gure (�g.

13.13). On consid�ere l'intervalle I contenant 99% de la distribution des dur�ees, d�e�ni en laissant

0.5% de chaque côt�e de celle-ci :

I = [7:5; 190] jours : (13.17)

On choisit de consid�erer 2 types d'�ev�enements selon qu'ils soient ou non dans l'intervalle I.

R�esultat

La limite combin�ee incluant la troisi�eme ann�ee d'observation du lmc (avec 25.5millions d'�etoiles

suivies) est repr�esent�ee �a la �gure (�g. 13.11) dans le cas du mod�ele de halo standard. Cette

limite con�rme le r�esultat \interm�ediaire" obtenu en incluant 2 ans de donn�ees eros du lmc,

et est bien plus contraignante au del�a de 1 M� : un halo standard rempli d'objets compacts de

[10�7; 10] M� est exclu. L'am�elioration dans la gamme de masse sup�erieure �a 1 M� par rapport �a

la limite combin�ee pr�ec�edente vient en partie du fait que le candidat eros2-lmc#4, d'une dur�ee

de � 100 jours (le plus long du lmc), n'est pas candidat de l'analyse lmc 3 saisons, et que nous

avons de nouvelles raisons de ne pas consid�erer le candidat du smc comme une lentille du halo

[Gra� et al., 2000].
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model 1a
model 2a
model 3
model 4
model 5
model 6

Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95
and EROS2 1996-98

with 3 candidates

Fig. 13.7 : Diagrammes d'exclusion combin�es : eros1 1990/95 et eros2 1996/98 avec 3 candidats consi-

d�er�es, et pour 6 mod�eles de halo. Les mod�eles utilis�es sont d�ecrits dans la table (tab. 12.1).

model 1a
model 2a
model 3
model 4
model 5
model 6

Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95
and EROS2 1996-98

with 4 candidates

Fig. 13.8 : Diagrammes d'exclusion combin�es : eros1 1990/95 et eros2 1996/98 avec 4 candidats consi-
d�er�es, et pour 6 mod�eles de halo. Les mod�eles utilis�es sont d�ecrits dans la table (tab. 12.1).
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model 1a
model 2a
model 3
model 4
model 5
model 6

Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95
and EROS2 1996-98

with 3 candidates

Fig. 13.9 : Diagrammes d'exclusion combin�es en masse : eros1 1990/95 et eros2 1996/98 avec 3 candidats

consid�er�es, et pour 6 mod�eles de halo.

model 1a
model 2a
model 3
model 4
model 5
model 6

Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95
and EROS2 1996-98

with 4 candidates

Fig. 13.10 : Diagrammes d'exclusion combin�es en masse : eros1 1990/95 et eros2 1996/98 avec 4 can-
didats consid�er�es, et pour 6 mod�eles de halo.

253



13.4. COMBINAISON DES LIMITES D'EROS

�A titre indicatif, on donne les limites que l'on obtient pour 0, 1, 2, 3, 4, 5 candidats consid�er�es

�a la �gure (�g. 13.15).
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Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95

and EROS2 SMC 1996-98
and EROS2 LMC 1996-99

with 5 candidates

Permitted
by MACHO 6 years

at 95% CL

Fig. 13.11 : Diagramme d'exclusion combin�ee eros1 1990/95, eros2 smc 1996/98, et eros2 lmc 1996/99,

pour le mod�ele de halo standard normalis�e �a 4� 1011 M� dans une sph�ere de 50 kpc. La ligne en trait

plein donne la limite pour 5 candidats consid�er�es (1 pour eros1, 4 pour eros2 lmc). La zone ferm�ee

indique le contour permis �a 95% de niveau de con�ance �a l'issue de l'analyse de 5.7 ans de donn�ees lmc

du groupe macho [Alcock et al., 2000]. Ce nouveau contour de macho est compatible avec ces r�esultats
combin�es d'eros.
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Fig. 13.12 : Nombre d'�ev�enements attendus par les di��erents programmes de recherche de microlentilles
d'eros vers les Nuages de Magellan. L'e�cacit�e de chaque programme est prise en compte; (en haut �a

gauche) exp�erience eros1 ccd lmc, (en haut �a droite) exp�erience eros1 ccd smc, (en milieu �a gauche)

exp�erience eros1 plaques, (en milieu �a droite) exp�erience eros2 smc (1996/98), (en bas �a gauche)
exp�erience eros2 lmc (1996/98), (en bas �a droite) exp�erience eros2 lmc (1996/99). Les valeurs sont

donn�ees pour le mod�ele standard de halo (1a).
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Fig. 13.13 : Distribution des dur�ees associ�ees �a des d�e
ecteurs de 0:2 M� pour : eros1 (ccd et plaques)

de 1990 �a 1995, eros2 smc de 1996 �a 1998, et eros2 lmc de 1996 �a 1999 (en haut). La distribution int�egr�ee

est donn�ee en bas. 99% de la distribution est contenue dans l'intervalle I = [7:5; 190] jours.

Fig. 13.14 : Nombre total d'�ev�enements attendus par l'exp�erience eros vers les Nuages de Magellan; (en

haut) on consi�ere la somme des �ev�enements attendus par eros1 (ccd et plaques) de 1990 �a 1995, eros2

smc de 1996 �a 1998, et eros2 lmc de 1996 �a 1998; (en bas) la seule di��erence avec ce qui pr�ec�ede est que
l'on consid�ere eros2 lmc de 1996 �a 1999. Dans ce dernier cas nombre d'�ev�enements est nettement accru

au del�a de � 10�3M� �a cause de l'augmentation de la sensibilit�e de l'exp�erience eros2 lmc : 25.5 millions

d'�etoiles ont �et�e analys�ees (en rapport �a 17.5) sur 3 ans (en rapport �a 2) alors que l'e�cacit�e de d�etection

n'a que l�eg�erement baiss�e.
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Excluded at 95% CL
by   EROS1 1990-95

and EROS2 SMC 1996-98
and EROS2 LMC 1996-99

with 5 candidates
with 4 candidates
with 3 candidates
with 2 candidates
with  1 candidate
with  0 candidate

Permitted
by MACHO 6 years

at 95% CL

Fig. 13.15 : Diagramme d'exclusion combin�ee eros1 1990/95, eros2 smc 1996/98, et eros2 lmc 1996/99,

pour le mod�ele de halo standard normalis�e �a 4� 1011 M� dans une sph�ere de 50 kpc. On repr�esente ici

l'�evolution de la limite en fonction du nombre de candidats d�etect�es. La zone ferm�ee indique le contour
permis �a 95% de niveau de con�ance �a l'issue de l'analyse de 5.7 ans de donn�ees lmc du groupe macho

[Alcock et al., 2000].
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Comparaison avec l'analyse du

groupe MACHO. Interpr�etation

des r�esultats

Au chapitre 3, nous avons d�ej�a d�ecrit le contexte des recherches de ph�enom�enes de microlentilles.

Nous avons insist�e plus particuli�erement sur la situation en 1997, ann�ee o�u cette th�ese a d�ebut�e,

car elle repr�esente une date charni�ere dans la perception et l'interpr�etation des r�esultats en terme

de mati�ere sombre (voir section (sec. 3.3) et �gure (�g. 3.8)). A ce jour, il n'existe que trois groupes

ayant la possibilit�e de r�ealiser un suivi de plus de dix millions d'�etoiles, le minimumn�ecessaire pour

d�etecter un nombre su�sant de ph�enom�enes de microlentille. Les autres groupes sont, soit en phase

de d�eveloppement (recherches vers M31), soit des groupes de suivi d'�ev�enements de microlentilles

d�etect�es par les trois groupes de \survey". Depuis le d�ebut des recherches de ph�enom�enes de

microlentilles, deux de ces trois groupes, eros et macho, se sont attach�es plus particuli�erement

�a la recherche d'objets sombres du halo galactique. Le troisi�eme groupe, ogle, n'y est venu que

plus r�ecemment, en 1999, mais aura sous peu des capacit�es sup�erieures �a celles qu'avait macho et

qu'a actuellement eros. Il n'a pas encore publi�e de r�esultats sur le probl�eme de la mati�ere sombre

du halo galactique. Dans ce chapitre, je m'attache donc �a la pr�esentation des r�esultats actuels du

groupe macho (sec. 14.1), concurrent direct d'eros, qui a des objectifs scienti�ques similaires et

une sensibilit�e exp�erimentale comparable. Je discute ensuite du recouvrement des deux exp�eriences

(sec. 14.2), et (sec. 14.3). Puis je compare les r�esultats du groupe macho avec ceux d'eros (sec.

14.4) et je tente d'�evaluer les progr�es possibles dans un proche avenir (sec. 14.5). J'insisterai en

particulier sur la comparaison prometteuse des futurs r�esultats vers le lmc et le smc (sec. 14.6).

14.1 R�esultats de Macho disponibles d�ebut 2000

Le groupe macho a surveill�e entre juillet 1992 et d�ecembre 1999 plusieurs dizaines de degr�es

carr�es dans les Nuages de Magellan. Les champs suivis avec un �echantillonnage temporel appropri�e

�a la recherche d'�ev�enements de microlentilles d'une dur�ee de quelques semaines �a quelques mois

correspondent �a environ 15 degr�es carr�es dans le lmc et 3 dans le smc. Les nombres d'�etoiles

correspondants sont de 10,7 millions dans le lmc [Alcock et al., 2000] et de 2,2 millions dans le

smc pour les champs bien �echantillonn�es [Alcock et al., 1997b] (notons qu'un chi�re de 3 millions

d'�etoiles a aussi �et�e cit�e [Cook, 2000]).

14.1.1 En direction du SMC

En ce qui concerne le smc, le groupe macho a publi�e sa premi�ere observation d'un candidat

microlentille vers le smc [Alcock et al., 1997b], ainsi que la d�ecouverte et le suivi d'une lentille

double [Alcock et al., 1998a]. Suite �a l'alerte fournie par le groupe macho, cette derni�ere a �et�e ob-
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serv�ee par la quasi-totalit�e des groupes impliqu�es dans ces recherches, eros [Afonso et al., 1998],

macho-gman [Alcock et al., 1998a], mps [Rhie et al., 1998], ogle [Udalski et al., 1998], et pla-

net [Albrow et al., 1998]. Ce suivi plan�etaire a permis de conclure avec un tr�es haut degr�e de

con�ance que la lentille double est situ�ee dans le smc [Afonso et al., 2000]. Le groupe macho n'a

par contre pas encore pr�esent�e d'analyse de ses clich�es vers le smc en terme de mati�ere sombre.

Nous y reviendrons plus loin.

14.1.2 En direction du LMC

Le groupe macho a pr�esent�e et soumis �a publication, en janvier 2000, de nouveaux r�esul-

tats vers le lmc correspondant �a 11.9 millions de courbes de lumi�ere, soit 10.7 millions d'�etoiles

dont certaines sont observ�ees sur deux champs adjacents [Alcock et al., 2000]. Ces r�esultats

couvrent une p�eriode de 5.7 ans. Ils sont plus pr�ecis que les premiers r�esultats publi�es en 1997

[Alcock et al., 1997a] qui portaient sur 8 millions d'�etoiles suivies pendant 2.1 ans, et les rem-

placent. Ces premiers r�esultats avaient permis de mettre en �evidence 6 �a 8 candidats microlentilles,

soit bien plus que le nombre attendu �a partir des �etoiles connues du disque galactique et du lmc

(environ 1). Le groupe macho en avait conclu que ses r�esultats de l'�epoque �etaient compatibles

avec une contribution d'astres sombres compacts au halo galactique comprise entre 16 et 120%

(intervalle avec un niveau de con�ance de 95%), avec une valeur la plus probable �a 50%. La dur�ee

moyenne des candidats, c'est �a dire le temps de travers�ee d'un rayon d'Einstein, proche de 45 jours,

indiquait que les objets sombres avaient une masse proche d'une demi-masse solaire.

Les nouveaux r�esultats sont interpr�et�es de la même mani�ere mais sont revus �a la baisse. Il y

a maintenant 13 �a 17 candidats microlentilles, soit deux fois plus qu'avant, alors que la sensibilit�e

des donn�ees analys�ees est environ 3.6 fois sup�erieure. En cons�equence, l'intervalle de fraction de

halo sous forme d'objets sombres compacts va de 8% �a 50% (niveau de con�ance de 95%), avec

une valeur la plus probable �a 20%. Deux analyses di��erentes sont pr�esent�ees, qui aboutissent �a des

conclusions identiques. L'intervalle de masses possibles pour les objets sombres va de 0.15 �a 0.9

masse solaire, ce qui correspond �a des dur�ees mesur�ees entre 17 et 115 jours. Nous avons calcul�e

la dur�ee moyenne (moyenne g�eom�etrique) et la dispersion de dur�ee des candidats de macho;

pour l'analyse A, on trouve 36 jours avec une dispersion de 50% (pour l'analyse B, respectivement

39 jours et 60%). L'analyse a �et�e ra�n�ee, en particulier en ce qui concerne le calcul de l'e�cacit�e de

d�etection des microlentilles. Un bruit de fond de supernov� lointaines, dans des galaxies situ�ees loin

derri�ere le lmc, a �et�e mis en �evidence. La r�eduction du taux d'�ev�enements de microlentilles entre

les deux analyses est interpr�et�ee comme provenant principalement d'une 
uctuation poissonienne.

Les r�esultats de cette analyse concernant le contenu du halo sous forme d'objets compacts sont

r�esum�es �a la �gure (�g. 14.1).

En outre, le groupe macho compare la distribution des ampli�cations mesur�ees avec celle

attendue dans l'hypoth�ese o�u tous les candidats sont e�ectivement des ph�enom�enes de microlentilles

et observe un excellent accord (�g. 14.2). Il compare aussi, pour les �etoiles sources des 13{17

candidats, leur position dans le diagramme couleur-magnitude avec la distribution de toutes les

�etoiles voisines de ces candidats et a�rme que les deux distributions sont en accord, mais cette

a�rmation n'est pas quanti��ee. Notons tout de même que ces deux derniers tests �etaient d�ej�a

satisfaisant avec l'ancienne analyse de macho [Alcock et al., 1997b].

En�n, la distribution spatiale des candidats est compar�ee �a deux hypoth�eses : celle de lentilles

situ�ees dans le halo galactique et celle de lentilles situ�ees dans le lmc (�g. 14.3). Un meilleur

accord est observ�e avec le cas de lentilles du halo, mais il ne nous semble pas que la di��erence soit

su�samment signi�cative pour permettre de trancher d�e�nitivement. De plus, la comparaison est

fond�ee sur un mod�ele standard de lmc [Gyuk, 1999], alors qu'il existe d'autres mod�eles pouvant

sans doute mener �a une conclusion di��erente (sec. 12.2.1).
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Fig. 14.1 : Zones permises par le groupe macho dans le plan (m,f) pour un mod�ele de halo standard; m

repr�esente la masse des d�e
ecteurs (en masse solaire), et f est la fraction de masse du halo. Les di��erents

contours enferment les r�egions les plus probables avec un niveau de con�ance de 68%, 90%, 95%, 99%; les

signes plus indiquent les maxima de probabilit�e relative. Chaque cadran est label�e par A ou B selon que

l'on consid�ere l'analyse A ou B. Dans chacun de ces cas, 2 solutions sont envisag�ees selon que l'on ajoute

ou pas un halo d'objets compacts de fraction f dans le lmc.

14.2 Recouvrement entre les donn�ees de MACHO et

d'EROS

Puisque nous allons comparer plus loin les r�esultats de ces deux groupes, il convient tout d'abord

de s'interroger sur l'ind�ependance des deux ensembles de donn�ees. Nous comparons ici, de mani�ere

approch�ee, les donn�ees de macho sur 5.7 ans et celles d'eros sur 3 ans. Les 15 degr�es carr�es �etudi�es

dans le lmc par macho sont enti�erement situ�es dans les champs surveill�es par eros. Mais, �a cause

de l'existence d'un ccd d�efectueux sur la cam�era rouge d'eros, ainsi que de probl�emes rencontr�es

lors de la production des donn�ees, environ 40% de l'angle solide correspondant n'est pas inclus

dans l'analyse d'eros. On peut donc estimer qu'environ 60% des 10.7 millions d'�etoiles de macho

sont dans les champs e�ectivement analys�es par eros, soit environ 6.4 millions. En fait, certaines

de ces �etoiles sont trop peu lumineuses pour avoir �et�e suivies par eros; nous estimons leur fraction

�a environ 15-20%. Finalement, cela fait donc 5.4 millions d'�etoiles macho (la moiti�e du total donc)

qui ont pu être suivies par eros. Le recouvrement temporel est quant �a lui de 2 ans sur 3 pour eros

et sur 5.7 ans pour macho. En r�esum�e, nous avons environ 11 millions d'�etoiles-ans en commun,

�a comparer �a une exposition totale de 61 millions d'�etoiles-ans pour macho et 78 millions pour

eros. Le recouvrement est donc faible et les r�esultats largement ind�ependants. Notons que ceci

pourra justi�er �a l'avenir une combinaison relativement simple des r�esultats des deux groupes, du

moins s'ils arrivent �a concilier leurs points de vue, ce qui est �evidemment souhaitable.

A l'issue de la prise de clich�es par eros2 en 2002, les chi�res correspondants seront, sauf sur-

prise, de 80, 155 et 20 millions d'�etoiles-ans respectivement pour macho, eros et le recouvrement
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Fig. 14.2 : Distributions cumul�ees des param�etres d'impacts des candidats de l'analyse du groupe macho.

Le graphique du haut se r�ef�ere �a l'analyse A, et celui du bas �a l'analyse B. La ligne tiret�ee montre la
distribution attendue corrig�ee de l'e�cacit�e de d�etection. Les r�esultats du test de K-S sont donn�es dans

chacun des cas.

entre les deux ensembles de donn�ees.

En l'absence d'une publication plus compl�ete de macho sur le smc, il est plus di�cile de r�ealiser

la même estimation pour le smc. Nous trouvons, sous toute r�eserve, 16 et 32 millions d'�etoiles-ans

pour macho et eros. Le recouvrement ne peut d�epasser 7 millions d'�etoiles-ans, mais nous ne

pouvons l'estimer plus pr�ecis�ement.

14.3 Candidats et alertes MACHO chez EROS2

Au cours de cette th�ese, deux �etudes ont �et�e faites a�n de comprendre pourquoi le groupe

eros ne con�rmait pas les r�esultats de l'ancienne analyse du groupe macho [Alcock et al., 1997a].

Premi�erement, nous avons cherch�e �a comprendre pourquoi les alertes microlentilles lanc�ees par

macho de janvier 1997 �a mai 1999 ne �guraient pas parmi nos �ev�enements. Deuxi�emement, nous

avons recherch�e les �etoiles sources des candidats de l'analyse macho 2 ans, a�n de comparer nos

r�esolutions photom�etriques et de v�eri�er s'il n'y avait pas de nouvelles variations.

14.3.1 Alertes MACHO

Toutes les alertes sont accessibles depuis la page internet du groupe macho 1. Notons d�ej�a

que le nombre d'alertes par an a �evolu�e : 7 en 1997, 4 en 1998, et 3 en 1999. Sur les 14 alertes

pr�esent�ees dans la table (tab. 14.1), 2 sont situ�ees sur notre ccd 2 (d�efectueux), une est situ�ee sur

un quart de ccd non produit, une correspond �a un bruit de fond de supernova (elle n'a pas �et�e

recherch�ee), une passerait nos crit�eres de s�election dans une seule couleur �a cause d'un probl�eme

technique du ccd de l'autre couleur durant l'�ev�enement, une a eu lieu en dehors de notre p�eriode

d'observation (pendant notre intersaison), une est non r�esolue sur l'image de r�ef�erence, et deux

n'ont pas �et�e recherch�ees (elles ont �et�e d�ecouvertes apr�es cette �etude); les 5 autres correspondent

toutes �a des �etoiles faibles; les dur�ees de ces �ev�enements sont tr�es courtes (inf�erieures �a 20 jours),

1http://wwwmacho.mcmaster.ca
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Optical Bar Center (5h24m -69o48’)
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Fig. 14.3 : Distributions spatiales des candidats de l'analyse du groupe macho (analyse 5.7 ans), mesur�ees

�a partir du centre optique du lmc. Le graphique du haut se r�ef�ere �a l'analyse A, et celui du bas �a l'analyse
B. Les donn�ees sont compar�ees au mod�ele de lmc de [Gyuk, 1999] dans le cas de self-lensing pur (ligne

pointill�ee) et dans le cas d'un halo rempli �a 20% d'objets compacts et de self-lensing (ligne tiret�ee). Pour

les deux analyses consid�er�ees (A et B), le test de K-S favorise l'hypoth�ese du halo galactique.

et les ampli�cations inf�erieures �a 3. Ces alertes ne sont pas candidats de notre analyse; ceci est dû

�a la faible r�esolution photom�etrique associ�ee �a ces �etoiles faibles et �a l'�echantillonnage plus espac�e

des mesures d'eros. D'ailleurs, aucune bosse n'est d�ecelable d'apr�es la visualisation des courbes

de lumi�eres correspondantes dans nos donn�ees.

Il est maintenant int�eressant de savoir combien d'alertes sont des candidats de l'analyse du

groupe macho. Les donn�ees prises apr�es septembre 1998 n'ont pas encore �et�e analys�ees par macho,

ainsi les alertes 99-1 �a 99-3 ne doivent pas être prises en compte. On peut aussi mettre de côt�e

l'alerte 98-4, annonc�ee comme �etant une supernova d'une galaxie situ�ee derri�ere le lmc. Parmi les

10 alertes restantes, seules 2 d'entre elles apparaissent dans les r�esultats de l'analyse �nale : l'alerte

97-1 est candidat de l'analyse A, et l'alerte 98-1 s'est r�ev�el�ee être un bruit de fond de supernova.

Finalement, 90% des alertes macho n'ont pas �et�e con�rm�ees comme �ev�enement microlentille dans

[Alcock et al., 2000].

14.3.2 �Ev�enements de l'analyse MACHO 2 ans

Nous avons recherch�e les courbes de lumi�ere eros2 des �ev�enements d�ecouverts par le groupe

macho �a l'issue de l'analyse des deux premi�eres ann�ees de donn�ees du lmc [Alcock et al., 1997a].

Aucun des candidats retrouv�es dans nos donn�ees ne pr�esente de nouvelle variation.

14.4 Comparaison globale des r�esultats LMC de MACHO

et d'EROS

Formellement, le r�esultat positif pr�esent�e par macho [Alcock et al., 2000] et la limite pr�esent�ee

par eros (ce travail, ainsi que [Lasserre et al., 2000]) sont compatibles (voir �gure (�g. 13.5)).

N�eanmoins, avant de faire une comparaison plus d�etaill�ee, il convient de rappeler une di��erence de

taille. macho estime que ses 13{17 candidats sont exempts (ou quasiment) de bruit de fond \non-
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Id. champ eros A �t (j) t0 mag. R/V chez eros chez macho

97-1 lm010 2 - 2.6 19 24/01 20.8/20.8 ccd2 A

97-2 lm017 6 m 2.9 19 20/02 20.8/21.2 invisible nc

97-3 lm056 3 m 2.1 8 20/02 20.2/20.3 non produit nc

97-4 lm010 1 m 1.8 14 18/04 18.6/18.1 intersaison nc

97-5 lm017 6 m 2.1 16 01/10 20.9/20.7 invisible nc

97-6 lm012 2 - 1.8 93 23/11 20.2/20.2 ccd2 nc

97-7 lm046 7 - 1.6 20 22/12 20.4/20.0 invisible nc

98-1 lm009 6 n 1.9 12 09/01 20.0/19.5 invisible sn

98-2 lm033 5 l 2.4 18 06/03 20.8/20.2 invisible nc

98-3 lm001 3 m 6.5 113 20/07 20.7/20.3 pb. ccd rouge nc

98-4 lm060 5 - - - - 20.4/20.0 sn nc

99-1 lm068 1 - 3.7 29 25/04 21.0/20.5 non recherch�e -

99-2 lm009 1 l 43.3 75 07/06 21.0/20.6 non r�esolue -
99-3 1.7 ? 24/07 19.4/19.9 non recherch�e -

Tab. 14.1 : Alertes macho dans les donn�ees eros. 5 de ces alertes correspondent �a des �ev�enements d�etec-

tables dans les donn�ees d'eros. Ce sont des �ev�enements tr�es courts et peu ampli��es qui sont ind�ecelables

dans nos donn�ees (label \invisible"). D'ailleurs, elles font partie des 90% d'alertes non con�rm�ees par
macho (nc).

microlentilles" et qu'il peut y avoir entre 2 et 4 �ev�enements dûs �a des lentilles hors halo galactique,

soit environ 20% de l'�echantillon. Il faut reconnâ�tre que certains �ev�enements de l'�echantillon de

macho semblent inexplicables autrement que par un e�et de lentille; par exemple le candidat 1

(�g. 14.5) , achromatique au pour cent pr�es sur une ampli�cation d�epassant un facteur 7, ou bien la

lentille double du candidat 9, et quelques autres encore. Du côt�e d'eros vers le lmc, aucun candidat

n'emporte une adh�esion sans r�eserves, ce qui ne veut pas dire que ces candidats ne sont pas des

microlentilles, simplement la pr�ecision et l'�echantillonnage des mesures n'est pas tel que l'on puisse

se prononcer avec con�ance sur cette question. Les distributions en param�etre d'impact en instant

de maximum des �ev�enements de l'analyse lmc 3 saisons sont compatibles avec un �echantillon de

microlentilles (�g. 11.16). N�eanmoins, les barres d'erreurs sont assez �elev�ees compte tenu du faible

nombre de candidats. Pour cette raison, nous ne pouvons pas tirer d'information pr�ecise de la

distribution en param�etre d'impact de nos candidats ainsi que de leur position dans le diagramme

couleur-magnitude. Il est probablement aussi di�cile, sinon impossible, de tirer aujourd'hui une

information de leur r�epartition spatiale.

La contribution de chaque candidat lmc eros2 �a la profondeur optique est donn�ee dans la

table (tab. 14.2).

Ce qui est sûr, par contre, c'est que la profondeur optique d�eduite de nos candidats :

� lmc
eros1

= 4:0+9:2�3:3� 10�8 ; (14.1)

� lmc
eros2

= 6:0+4:7�2:9� 10�8 : (14.2)

est en moyenne inf�erieure �a celle obtenue par le groupe macho :

� lmc
macho

= 1:2� 0:35(stat:)� 0:3(syst:) � 10�7 : (14.3)

Ces trois valeurs ne sont pas incompatibles.

Comme les champs �etudi�es par macho sont plus centraux dans le lmc que ceux d'eros, il est

n�eanmoins possible d'interpr�eter la profondeur optique plus faible d'eros comme traduisant une

d�ependance spatiale de cette profondeur optique avec la position de l'�etoile-source dans le lmc.

Rappelons que si la plupart des candidats observ�es sont dûs �a des lentilles situ�ees dans le Grand

Nuage, on s'attend �a ce que la profondeur optique d�ecroisse �a mesure qu'on s'�eloigne du centre du

lmc, alors qu'elle doit être presque constante si les lentilles sont situ�ees dans le halo galactique. �A

ce sujet il est int�eressant de mentionner qu'un de nos candidats eros2 (eros2-lmc#5) est situ�e

dans les 30 champs suivis par macho. Notre profondeur optique calcul�ee sur les champs eros2

�equivalents �a ces 30 champs est estim�ee �a

� lmc
eros2\macho � 3:9+8:9�3:2 � 10�8 : (14.4)
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(a) �Ev�enements macho (analyse 2 ans) dans les don-
n�ees eros

(b) Alertes macho dans les donn�ees eros.

Fig. 14.4 : �Ev�enements macho (analyse 2 ans) et alertes microlentilles dans les champs lmc d'eros2.

Candidat Champ �t �(�t) �i
(jours) (en %) (�108)

eros2-lmc#3 lm034 44.0 14 1:76+4:03�1:44

eros2-lmc#5 lm015 23.5 11 1:20+2:73�0:98

eros2-lmc#6 lm067 35.2 13 1:52+3:48�1:25

eros2-lmc#7 lm070 30.2 11 1:54+3:53�1:26

Tab. 14.2 : Contributions individuelles des candidats �a la profondeur optique. On utilise l'e�cacit�e globale

de d�etection, calcul�ee �a partir d'�etoiles distribu�ees sur tout le lmc.

�A l'inverse, notre profondeur optique calcul�ee sur les champs externes restant est estim�ee �a

� lmc
eros2�eros2\macho � 5:0+4:85�2:70� 10�8 : (14.5)

Encore une fois, vu les erreurs sur ces mesures de la profondeur optique (�a cause du faible nombre

de candidats chez eros), on ne peut conclure aujourd'hui.

14.5 Progr�es pr�evisibles dans la comparaison EROS-

MACHO

Quels progr�es peut-on attendre dans un futur proche sur le probl�eme de la mati�ere sombre

du halo galactique ? C'est la question que nous essayons de traiter dans cette section. On peut

identi�er plusieurs axes de progr�es possibles. En ce qui concerne la fraction de donn�ees analys�ees,
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Fig. 14.5 : Courbe de lumi�ere de l'�ev�enement macho lmc-1, dans la voie bleue (haut) et dans la voie

rouge (bas). Cette derni�ere est parfaitement achromatique, mais tel n'est pas le cas de tous les candidats.

il reste 1.7 ann�ees de donn�ees lmc non publi�ees par le groupe macho. De plus, plusieurs autres

champs ont �et�e �echantillonn�es �a raison d'une quinzaine de mesures par an, mais nous ignorons

quel est l'�etat d'avancement de l'analyse de ces donn�ees. Elles ne pourront en tout cas contribuer

qu'�a la recherche de candidats microlentilles de longue dur�ee. Pour eros, il est pr�evu de continuer

la prise d'images jusqu'en 2002, et ainsi de doubler approximativement le volume de donn�ees

analysables, par rapport au travail pr�esent�e dans cette th�ese. Mentionnons aussi que 22 champs

suppl�ementaires sont suivis r�eguli�erement depuis juillet 1999. Ces champs sont loin du centre du

lmc et ils pourraient être utiles pour l'�etude de la r�epartition spatiale des candidats microlentilles.

Pour �evaluer les progr�es possibles, il existe une quantit�e pratique, que l'on pourrait d�enommer

exposition e�ective. Il s'agit du produit du nombre d'�etoiles surveill�ees par la dur�ee des observations

et par l'e�cacit�e moyenne de d�etection des ph�enom�enes de microlentille. Comme cette derni�ere est

une fonction de la dur�ee des �ev�enements, on peut choisir, pour des raisons pratiques, l'e�cacit�e

pour une dur�ee �t = 50 jours, assez typique de celles observ�ees vers le lmc. Les donn�ees du

groupe macho pr�esent�ees dans [Alcock et al., 2000] correspondent �a environ 24 M*-ans (millions

d'�etoiles-ans). L'analyse de 1.7 ann�ees suppl�ementaires de donn�ees augmenterait ce chi�re �a environ

31 M*-ans. L'exposition e�ective d'eros1 (plaques photographiques) est de 3 M*-ans, et celle des

donn�ees pr�esent�ees dans cette th�ese est d'environ 12 M*-ans. Le total actuel pour eros est donc

environ 60% de l'exposition e�ective de macho. Ceci est en partie dû au choix de suivre plus

d'�etoiles sur un champ plus grand, au prix d'un �echantillonnage moins fr�equent, d'o�u une e�cacit�e

de d�etection plus faible pour eros. Il y a deux autres raisons pour lesquelles l'e�cacit�e d'eros

est inf�erieure : eros poursuit plus de programmes que macho (supernov� , disque galactique . . .)

et, le site d'observation de macho �etant un peu plus au sud que celui d'eros; le groupe eros ne

peut suivre les champs du smc et du lmc en continu, douze mois par an (chap. 4). Sauf progr�es

marquant dans l'analyse qui permettrait d'obtenir une meilleure e�cacit�e, on s'attend �a ce que la

sensibilit�e des donn�ees lmc d'eros soit en 2002 comparable �a celle de macho.

Toujours en ce qui concerne le lmc, outre la simple augmentation de la quantit�e de donn�ees,

certaines am�eliorations qualitatives sont possibles. Il est par exemple pr�evu de traiter les donn�ees
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(a) Sensibilit�e : N?Tobs�(�t). (b) Sensibilit�e pond�er�ee N?Tobs�(�t)=�t.

Fig. 14.6 : Comparaison des sensibilit�es des programmes eros, et de l'analyse macho 2 ans. La sensibilit�e

d'une exp�erience s'exprime par N?Tobs�(�t). La sensibilit�e pond�er�ee est d�e�nie comme la sensibilit�ee divis�ee

par le nombre d'�ev�enements attendus; Avec cette derni�ere variable on voit qu'eros1 avait le même pouvoir

discriminant aux �ev�enements courts (quelques heures �a quelques jours) qu'eros2 aux �ev�enements plus long.

par une m�ethode de photom�etrie di��erentielle [Alard, 1998a, Alard, 1998b], qui permettrait d'être

sensible �a un plus grand nombre d'�etoiles. En e�et, la m�ethode utilis�ee dans le pr�esent travail

d�e�nit d�es le d�epart de l'analyse une liste d'�etoiles �a �etudier et ne peut plus en changer apr�es. La

photom�etrie di��erentielle permettrait de d�epasser cette limitation [Le Guillou, 2002]. Par contre,

comme nous l'avons pr�esent�e �a la section (sec. 9.8), cette technique ne permet pas aujourd'hui de

d�eterminer la profondeur optique. N�eanmoins, cette m�ethode est prometteuse pour l'analyse de la

r�epartition surfacique des �ev�enements.

D'autres am�eliorations qualitatives sont imaginables, comme l'observation d'�ev�enements de mi-

crolentille avec e�et de parallaxe, ou e�et de taille �nie de l'�etoile-source, ou encore de microlentille

double, qui permettent, pour certains �ev�enements particuliers, d'en apprendre plus sur l'astre fai-

sant lentille (chap. 2). Cela a �et�e par exemple le cas de l'�ev�enement de lentille double vers le

smc (sec. 3.6.3). Rappelons en outre que la non-observation d'e�et de parallaxe peut être aussi

productive : un �ev�enement de microlentille de longue dur�ee permet de mesurer deux quantit�es

int�eressantes, l'�echelle de temps �t et la modulation parallactique �u qui, combin�ees, fournissent

la vitesse projet�ee v?=(1�x) de la lentille dans le plan de l'observateur. Une limite sup�erieure sur

�u (non-observation de la modulation) fournit une limite inf�erieure sur la vitesse projet�ee, ce qui

peut permettre de localiser la lentille (sec. 2.3.4).

Toutes les am�eliorations qui viennent d'être pr�esent�ees rel�event du domaine des exp�eriences

de recherche ou de suivi de microlentilles. Cependant, d'autres solutions sont entre les mains des

astrophysiciens. Par exemple, il a �et�e envisag�e que le lmc est �epais, contrairement �a l'hypoth�ese

du mod�ele standard; dans ce cas, le self-lensing pourrait expliquer la profondeur optique mesur�ee

par macho. Si tel �etait le cas, les �etoiles sources associ�ees aux �ev�enements devraient être localis�ees,

en moyenne, dans la partie arri�ere du lmc. Ainsi, dans ce mod�ele, les �etoiles sources doivent avoir

un \rougissement" plus important �a cause d'une extinction, provoqu�ee par le milieu interstellaire,

plus forte [Zhao and Gra�, 1999]. Un tel test sur les candidats eros et macho pourrait se r�ev�eler

crucial, tant pour ses implications pour le probl�eme de la mati�ere sombre, que pour la connaissance
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de la structure du lmc.

Une des am�eliorations (�a notre port�ee) qui nous parâ�t des plus prometteuses est la comparaison

des r�esultats des deux groupes vers le lmc avec ceux en direction du smc. Nous y consacrons la

section suivante.

14.6 Comparaison SMC-LMC

La recherche de ph�enom�enes de microlentille vers le smc a longtemps �et�e consid�er�ee comme

permettant de contraindre la forme du halo galactique (voir par exemple l'introduction de

[Alcock et al., 1997b]). Cette position suppose implicitement que les candidats microlentilles sont

situ�es majoritairement dans le halo galactique. Il nous semble en fait que l'utilit�e la plus probable

de cette recherche sera dans la con�rmation ou l'in�rmation de cette hypoth�ese même. Nous avons

d�evelopp�e notre argumentation dans la section (sec. 3.6.3). Rappelons-en l'id�ee principale. Les

deux Nuages sont situ�es �a environ 20 degr�es l'un de l'autre et sont �a des distances comparables du

Syst�eme Solaire. En cons�equence, les caract�eristiques attendues des �ev�enements de microlentilles

dans ces deux directions doivent être tr�es similaires si les lentilles appartiennent au halo galactique.

Seule la profondeur optique peut changer, et l'on s'attend g�en�eralement �a ce qu'elle soit sup�erieure

d'environ 40% vers le smc dans le cas d'un halo sph�erique. Au contraire, si les lentilles sont situ�ees

majoritairement dans les deux Nuages de Magellan, on peut s'attendre �a des �ev�enements de dur�ee

sup�erieure dans le Petit Nuage, �a cause des vitesses inf�erieures des �etoiles qui s'y trouvent (� 30

km/s pour le smc et � 200 km/s pour le halo). Par ailleurs, puisque le smc est g�en�eralement

consid�er�e comme plus �epais que le lmc, on pourrait aussi s'attendre �a un rapport des profondeurs

optiques vers lmc et smc plus �elev�e.

Quelle est la situation de cette comparaison aujourd'hui ? En ce qui concerne les r�esultats de

macho, on ne peut rien dire car il n'existe pas de publication d�etaill�ee sur l'analyse des recherches

de microlentilles vers le smc. Pour eros, on peut se livrer �a l'exercice suivant. Imaginons que le

r�esultat de macho vers le lmc soit directement tranposable au smc. En tenant compte du fait

que 20% de la profondeur optique mesur�ee serait due �a des lentilles du lmc [Alcock et al., 2000]

et qu'on s'attend �a ce que la profondeur optique vers le smc soit de 40% sup�erieure �a celle vers le

lmc, la profondeur optique vers le smc due �a des lentilles du halo galactique serait de 1:35 � 10�7.
Avec une telle profondeur optique, et compte tenu du nombre d'�etoiles suivies par eros et de

l'e�cacit�e de d�etection publi�ee [Afonso et al., 1999a], eros s'attendrait �a observer 0,6 �ev�enement

de microlentille vers le smc par an, soit 3.6 sur la dur�ee totale de l'exp�erience. Ces �ev�enements

devraient avoir une dur�ee moyenne compatible avec celle des �ev�enements de macho vers le lmc,

soit environ 40 jours.

La conclusion temporaire est claire. Aujourd'hui, dans l'hypoth�ese �etudi�ee ci-dessus, eros s'at-

tendrait �a avoir observ�e 1,2 �ev�enement en moyenne. Comme le seul candidat observ�e vers le smc

par eros est consid�er�e comme dû �a une lentille du smc (sec. 3.6.3), eros consid�ere avoir 0 candidat

de microlentille vers le smc dû �a un objet du halo galactique. Ces deux chi�res ne sont �evidemment

pas incompatibles, mais ils montrent l'int�erêt qu'il y a �a pers�ev�erer dans la prise de donn�ees vers le

smc : on peut raisonnablement esp�erer arriver �a une conclusion statistiquement signi�cative d'ici

la �n de la prise de donn�ees d'eros2 en 2002. Notons qu'il n'est pas impossible que l'e�cacit�e de

d�etection vers le smc soit am�elior�ee �a l'avenir, mais cela suppose un e�ort soutenu. En tout cas,

l'enjeu est su�samment important pour que cet e�ort soit engag�e.

Pour macho, on peut faire le même exercice. Ce groupe suit, suivant les sources, 2.2 ou 3

millions d'�etoiles. Si nous faisons l'hypoth�ese que l'e�cacit�e de d�etection est la même vers le smc

que vers le lmc, on arrive pour les 7 ans de donn�ees de macho aux chi�res suivants. Pour 2.2

(resp. 3) millions d'�etoiles suivies, macho devrait observer vers le smc 4.5 (resp. 5.5) �ev�enements

dûs �a des objets sombres du halo galactique. Au vu de ces chi�res, on attend �evidemment avec

impatience l'analyse par macho de ses champs smc, et on esp�ere vivement que l'hypoth�ese d'une

e�cacit�e �egale vers le smc est justi��ee.

N'oublions pas, pour �nir, qu'en plus des hypoth�etiques ph�enom�enes de lentille dûs �a des

objets du halo, il y aura aussi des �ev�enements provoqu�es par des �etoiles du Petit Nuage, tels les

deux �ev�enements observ�es �a ce jour. Aussi, l'�echantillonnage des mesures vers le smc doit être
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attentivement surveill�e car il sera de haute importance de pouvoir donner des contraintes sur la

localisation des futurs �ev�enements.
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Conclusion

Dans cette th�ese, je viens de pr�esenter l'analyse de plus de 25 millions d'�etoiles suivies sur 3 ans.

Cette analyse a men�e �a la d�ecouverte de candidats microlentilles, mais en nombre bien insu�sant

par rapport �a ce que l'on attendrait dans le cas d'un halo de mati�ere noire enti�erement rempli

d'objets compacts. Cette analyse est en accord avec les p�ec�edents r�esultats d'eros ainsi qu'avec les

derniers r�esultats du groupe macho, notre principal concurrent qui, d�ebut 2000, a revu ses anciens

r�esultats �a la baisse par plus d'un facteur 2. Si les valeurs annonc�ees par les deux groupes sont

compatibles, leur interpr�etation des �ev�enements microlentilles est di��erente. En e�et, le groupe

macho consid�ere ne pas avoir de bruit de fond autre que microlentille dans son �echantillon de

candidats, alors que nous ne sommes pas aussi a�rmatif pour le nôtre. Ces deux interpr�etations

di��erentes se traduisent directement dans la pr�esentation des r�esultats : le groupe macho publie

des contours de zones permises, alors que nous publions uniquement des limites sup�erieures.

Notre point de vue est argument�e par le fait que nous avons d�ecouvert au cours de ces trois

derni�eres ann�ees des bruits de fond, mal compris, qui peuvent simuler des e�ets de microlentilles;

tel �etait le cas par exemple pour le deuxi�eme candidat d'eros1 ou pour les �ev�enements �a plusieurs

pics. On a vu aussi que la classe des �etoiles Blue Bumpers, peu connues avant les observations des

\survey" de microlentilles, se confondait assez bien avec le signal attendu. La question suivante

reste donc en suspens : y a-t-il des �etoiles variables rares et inconnues qui peuvent se confondre

avec de r�eels �ev�enements microlentilles?

Certes, des microlentilles ont �et�e d�ecouvertes au travers des observations des Nuages de Magel-

lan, mais quelle est la fraction exacte de ces �ev�enements qui ont pour origine un d�e
ecteur situ�e

dans le halo galactique ?

Je mets en avant trois axes principaux pour r�epondre �a cette question : (a) am�eliorer notre

compr�ehension de la structure des Nuages de Magellan; (b) continuer les observations de ces deux

galaxies le plus fr�equemment possible a�n de comparer les r�esultats en direction du lmc et du smc;

ce deuxi�eme axe nous semble aujourd'hui le plus prometteur; (c) tenter de d�etecter des e�ets de

\structure �ne" sur les courbes de lumi�ere des candidats, ainsi que des �ev�enements caus�es par des

d�e
ecteurs binaires; on a vu auparavant que de tels �ecarts au mod�ele standard des microlentilles

permettent dans quelques cas de contraindre la masse et la position des d�e
ecteurs.

Pour �nir sur les am�eliorations futures, notons que la nouvelle technique de photom�etrie dif-

f�erentielle permettra sans aucun doute de d�ecouvrir plus d'�ev�enements; si pour le moment cette

m�ethode ne donne pas un acc�es direct �a la profondeur optique, la r�epartition des �ev�enements

d�ecouverts sur la surface du lmc nous apprendra beaucoup sur la structure de cette galaxie, et

l'interpr�etation des r�esultats des \surveys" en cours sera plus ais�ee.

Notons maintenant que les lignes de vis�ee utilis�ees pour sonder le halo sont en train de se

diversi�er. Par exemple, la technique de photom�etrie di��erentielle est en passe d'être utilis�ee pour

l'analyse des donn�ees de la galaxie d'Androm�ede (M31). Les simulations d�ej�a e�ectu�ees �a ce sujet

montre que l'asym�etrie entre le nombre d'�ev�enements situ�es �a l'avant et �a l'arri�ere de cette galaxie

permet de tester l'hypoth�ese du halo (�g. 3.5) et aussi de donner de fortes contraintes sur la fraction

de masses des halos, ainsi que sur la masse des d�e
ecteurs [Kerins et al., 2000].

L'utilisation de quasars lointains comme \�etoile source" commence aussi �a fournir ses premiers

r�esultats. Ces quasars sont choisis car leur ligne de vis�ee traverse le milieu intra-amas d'amas de

galaxies lointaines. D'apr�es ces �etudes, un halo standard enti�erement constitu�e d'objets compacts

est exclu pour des d�e
ecteurs de moins de 0.1 M� [Wambsganss and Schmidt, 1998].
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Pour conclure, rappelons tout de même que les limites publi�ees par le groupe eros ne donnent

aucune contrainte sur d'�eventuels d�e
ecteurs de masse sup�erieure �a 10 M�. Le groupe macho

n'a encore rien publi�e pour cette gamme de masse. Aussi, bien que les mod�eles physiques soient

assez incertains au sujet de la formation de tels objets sombres en abondance, leur existence n'est

pas exclue. Les \surveys" de microlentilles sont �evidemment sensibles �a de tels astres, et ainsi les

exp�eriences de recherche de microlentilles n'ont donc pas encore dit leur dernier mot.
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Annexe A

Param�etrisation du foyer du

t�elescope

L'image d'une �etoile sur la mosa��que ccd n'est pas une tache entour�ee d'anneaux de di�raction

car di��erents facteurs la d�egradent : d�efauts de l'optique du t�elescope, turbulence de l'atmosph�ere

et dans la coupole, gradients de temp�eratures pr�es du miroir primaire, 
exion de la monture,

et pr�ecision du syst�eme de guidage. Une �etude approfondie de ces di��erentes contributions est

donn�ee dans [Bauer, 1997]. Un facteur suppl�ementaire peut aussi d�egrader la qualit�e de l'image :

la mauvaise focalisation du t�elescope. Le t�elescope utilis�e pour l'exp�erience eros2 (le marly) est

de type Ritchey-Chr�etien; il poss�ede un miroir primaire �xe et un miroir secondaire mobile (voir

chapitre (chap. 3)). Dans cette annexe on pr�esente la m�ethode de param�etrisation de la position

du miroir secondaire utilis�ee pour assurer une focalisation optimale.

A.1 La focalisation du t�elescope

La focalisation d'une cam�era grand champ, dans deux bandes spectrales di��erentes ne se r�esume

pas �a la d�etermination de la position du miroir secondaire qui minimise la largeur de la psf d'une

�etoile. En fait, on applique la m�ethode statistique suivante, dans la voie rouge :

{ S�election d'un pav�e de 650� 650 pixels sur le ccd 3 (� 1000 �etoiles).

{ Initialisation de la position par rapport �a une r�ef�erence plausible.

{ D�etection des �etoiles et mesures des dispersions de leur 
ux selon les axes x et y de l'image

(�x et �y) pour cinq positions du miroir secondaire : -30 pas, -15, 0 , +15, +30 pas, par

rapport �a la r�ef�erence 1.

{ Ajustement des dispersions �x et �y en fonction de la position du miroir secondaire par des

fonctions paraboliques. On d�etermine ainsi deux positions qui minimisent respectivement les

dispersions �x et �y : foyerx et foyery (minima des paraboles). La valeur de la position du

foyer est alors donn�ee par foyer = (foyerx + foyery )=2.

Cependant, comme on va le voir plus pr�ecis�ement �a la section (sec. A.2), la position du foyer

varie selon di��erents param�etres ext�erieurs; en th�eorie, cette proc�edure devrait donc être r�ealis�ee

avant chaque prise de clich�e, ce qui est inconcevable car elle prend environ 10 minutes aux ob-

servateurs. N�eanmoins, l'�etude des corr�elations entre la focalisation et les observables ext�erieures

permet d'�etablir une loi d'�evolution de la position du foyer.

1Pour rep�erer la position du miroir secondaire on utilise le \pas" codeur , avec 1 pas = 5�m.
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A.2 Param�etrisation de la position du miroir secondaire

Pour �etudier l'�evolution de la position du foyer, une campagne de mesures a �et�e e�ectu�ee

a�n d'obtenir un balayage complet des orientations possibles du t�elescope. Au total, 280 et 190

mesures utilisables �etaient respectivement disponibles avant et apr�es l'arrêt technique d'avril 1997.

Ce mod�ele, adapt�e mi-1997, a �et�e test�e pour la derni�ere fois (avec succ�es) en d�ecembre 1999 (avec

plus de 1200 mesures).

A.2.1 Param�etres importants

Di��erents param�etres sont susceptibles de modi�er la position du foyer : temp�erature du miroir

(Tm), temp�erature du t�elescope (Tt), azimut (A) et hauteur (H) du t�elescope, seeing o�ciel mesur�e

�a l'observatoire de La Silla (Sls).

A.2.2 M�ethode

Dans un premier temps, on suppose que tous les param�etres sont d�ecorr�el�es; on cherche donc �a

reproduire l'�evolution de la position du foyer selon une loi :

foyer = �� f1(Tt) + � � f2(Tm) + 
 � f3(A) + � � f4(H) + � � f5(Sls) +Cte ; (A.1)

o�u f1; : : : ; f5 sont des fonctions �a d�eterminer; on utilise la m�ethode des moindres carr�es pour

faire les ajustements. On peut intuiter que les e�ets de temp�erature et d'�elevation sont les plus

importants. On commence donc par param�etriser l'e�et de la temp�erature, puis l'e�et de hauteur

du t�elescope sur les r�esidus de cette premi�ere param�etrisation. On recherche ensuite d'�eventuels

e�ets plus �ns.

Correction de l'e�et thermique

La dilatation de la structure m�etallique entre le primaire et le secondaire modi�e la position du

foyer; cette dilatation est faible, et on fait l'approximation que l'e�et est lin�eaire en temp�erature

du t�elescope Tt. Ceci est justi��e par l'�etude de la corr�elation foyer-temp�erature (�g. A.1). La

param�etrisation utilis�ee �a ce premier niveau s'�ecrit

foyer = �� Tt + Cte : (A.2)

Le param�etre � est proche de -5.5 pas codeur par degr�es celsius. �A ce niveau, la dispersion des

r�esidus vaut � 7 pas codeur , ce qui n'est pas satisfaisant; on va maintenant prendre en compte

l'inclinaison du t�elescope lors de la prise de clich�es.

Correction de l'e�et d'�elevation

On peut deviner la fonction f2 r�egissant l'�evolution du foyer en fonction de la hauteur du

t�elescope; en e�et, la composante du torseur associ�e au poids de la monture projet�ee sur l'axe est

sin (H). On mod�elise donc les r�esidus de la position du foyer corrig�e de l'e�et de temp�erature par

foyer � �� Tt = � � sin (H) + Cte : (A.3)

On a � � 5:5 pas par degr�es celsius, et � � 38. �A ce niveau, la dispersion des r�esidus vaut � 5 pas

codeur (�g. A.1).

Y a-t-il d'autres e�ets mod�elisables?

La dispersion de 5 pas codeur n'est pas satisfaisante. En e�et, la pr�ecision typique de position-

nement du miroir secondaire est d'environ 2 �a 3 pas codeur. Et, quand on se limite �a des foyers

mesur�es dans un bref intervalle de temps (2 semaines) la dispersion des r�esidus de l'ajustement
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(eq. A.3) passe de 5 �a 2.5 pas codeur. Nous avons cherch�e �a mettre en �evidence une d�ependance

temporelle des r�esidus (�g. A.1) que nous n'avons pas pu mod�eliser.

Nous avons donc adopt�e la strat�egie suivante : la d�ependance fonctionnelle de la position du

miroir secondaire en fonction de la temp�erature et de l'�elevation �etant d�etermin�ee par notre �etude,

il su�t de d�eterminer chaque nuit (en d�ebut de nuit) la valeur de la constante pour assurer une

bonne focalisation.

Avec la param�erisation utilisant la temp�erature et la hauteur du t�elescope on obtient une

dispersion des mesures de 3 pas codeur. La param�etrisation est donc satisfaisante, mais nous

avons �a tout hasard recherch�e des e�ets plus �bs (Tm; A; Sls) sans rien trouver de signi�catif. La

param�etrisation �nale est donc :

foyer = �5:6� Tt + 38:36� sin (H) +Cte : (A.4)

o�u Cte est la constante, qui d�epend lentement du temps, �a d�eterminer de fa�con journali�ere. Le

pilotage du miroir secondaire est ensuite e�ectu�e pour le reste de la nuit selon (eq. A.4).
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(a) E�et de la temp�erature du miroir primaire sur la
position du miroir secondaire. La position du miroir
(en pas codeur) est rep�esent�ee en fonction de la tem-

p�erature du miroir primaire. On a �a peu pr�es -5.5 pas
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(b) E�et de l'inclinaison du t�elescope (H) sur la po-
sition du miroir secondaire corrig�e de l'e�et de tem-
p�erature. Les r�esidus (eq. A.3), en pas codeur, sont

repr�esent�es en fonction de la hauteur du champ ob-
serv�e.
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(c) D�erive temporelle de la position du miroir se-
condaire corrig�ee des e�ets de temp�erature et d'�ele-
vation. Les r�esidus(eq. A.4), en pas codeur, sont
repr�esent�es en fonction du temps (en jours) Nous
n'avons pas pu mod�eliser cette d�ependance, aussi une
constante de focalisationdoit être d�etermin�ee chaque
nuit observable.

Fig. A.1 : Param�etrisation du foyer du t�elescope : e�et de temp�erature, d'inclinaison du t�elescope, et

d�erive temporelle.

278



Annexe B

D�eveloppement d'une m�ethode de

calage astrom�etrique des images

eros

L'exp�erience eros �etait originellement d�edi�ee exclusivement �a la recherche de ph�enom�enes de

microlentilles gravitationnelles. Avec cet unique objectif, il n'est pas n�ecessaire de connâ�tre les

coordonn�ees physiques 1 de chaque �etoile, mais il su�t de savoir repointer le t�elescope (avec une

pr�ecision inf�erieure �a quelques dizaines de secondes d'arc) sur une même zone du ciel. Les di��erents

clich�es sont alors align�es g�eom�etriquement et photom�etriquement pour permettre la comparaison

relative du 
ux des �etoiles au �l du temps.

N�eanmoins, l'�elargissement des programmes scienti�ques d'eros, ainsi que son ouverture crois-

sante �a la communaut�e astrophysique ont rendu n�ecessaire l'obtention d'images eros calibr�ees

astrom�etriquement.

Dans cette annexe je pr�esente une m�ethode de calibration astrom�etrique automatique des

images eros; ce travail a �et�e r�ealis�e en collaboration avec J.B Marquette (Institut d'Astrophy-

sique de Paris). Je commence par d�ecrire les int�erêts d'une telle calibration (sec. B.1), je pr�esente

ensuite le syst�eme de coordonn�ees standard et son impl�ementation dans les en-têtes des images

fits 2 (sec. B.2), et pour �nir je d�ecris l'adaptation des m�ethodes de calage existantes aux images

eros (sec. B.3), et l'impl�ementation du programme de calage dans la base de donn�ees d'eros (sec.

B.4).

B.1 Int�erêts d'une calibration astrom�etrique automatique

Les images eros sont visualisables �a l'aide de logiciels tels que saoimage
3 ou skycat

4.

Originellement, ces images donnent acc�es aux coordonn�ees relatives (x,y) dans les axes propres

de l'image. Le but de ce travail consiste �a modi�er les en-têtes de ces images a�n d'avoir un acc�es

direct aux coordonn�ees physiques (�; �) de chaque �etoile.

Les in�erêts sont multiples, et j'en donne ici une liste non exhaustive :

{ Obtenir facilement les coordonn�ees d'une �etoile qui a subi un e�et de microlentille gravitation-

nelle. Cela peut mener ainsi �a un suivi de cette �etoile par d'autres t�elescopes (photom�etrique

et/ou spectroscopique). Ceci est d'autant plus important pour les alertes microlentilles, d�e-

couvertes en temps r�eel, qui doivent être observ�ees intensivement en vue de d�etecter d'�even-

1Dans le syst�eme de coordonn�ees �equatoriales par exemple, dont le plan de r�ef�erence est l'�equateur c�eleste, et
l'origine prise au point vernal (mobile); le sens conventionnel est l'inverse du sens des aiguilles d'une montre.

2Le format d'images fits (Flexible Image Transfert) est le format standard d'images utilis�e en astrophysique.
3http://star-www.rl.ac.uk/support/saoimage.html
4http://arch-http.hq.eso.org/skycat
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DANS LES IMAGES DE FORMAT FITS

tuelles structures �nes sur les courbes de lumi�ere (e�et de parallaxe, distorsion due �a la

pr�esence d'une plan�ete . . .).

{ �Etablir des catalogues d'�etoiles variables. De tels projets ont d�ej�a �et�e men�ees �a bien en

direction du lmc du smc et des Bras Spiraux, pour les C�eph�eides.

{ Mettre les donn�ees eros dans le domaine public. En e�et, nous disposons d'un catalogue de

plus de 50 millions d'�etoiles vers les Nuages de Magellan et dans le disque galactique, suivies

durant d�ej�a quatre ann�ees. Une telle base de donn�ees pourrait donner lieu �a d'importantes

d�ecouvertes scienti�ques, hors du cadre des programmes scienti�ques existant dans eros.

B.2 Repr�esentation du syst�eme mondial de coordonn�ees

(WCS) dans les images de format FITS

B.2.1 Principe du calage astrom�etrique

Une image du ciel est intrins�equement une projection d'une partie de la sph�ere c�eleste sur un

plan. Dans notre cas, le probl�eme de la calibration astrom�etrique consiste �a associer �a chaque

pixel (x,y) une coordonn�ee physique �equatoriale (�; �). Cette op�eration se r�esume �a d�eterminer la

transformation (non lin�eaire) T telle que :�
�

�

�
= T

�
x

y

�
: (B.1)

Il existe de nombreux types de projections de la sph�ere c�eleste sur un plan [Pearson, 1984]; on utilise

ici la projection gnomonique (ou plan-tangent) qui est plus courante pour les images prises dans

le visible. Dans cette projection, un d�eplacement lin�eaire �a partir du point de tangence (le centre

de la mosa��que eros dans notre cas) est proportionnel �a la tangente de l'angle de d�eplacement. Le

principe de la transformation (eq. B.2.1) se d�ecompose en 3 �etapes :

{ Alignement des axes de l'image sur les axes physiques du syst�eme �equatorial.

{ D�etermination de la transformation entre les deux syst�emes pr�ec�edents.

{ Corrections (�eventuelles) des coordonn�ees pour inclure des e�ets plus �ns, tel que la r�ef�erence

�a une autre �equinoxe . . .

B.2.2 Stockage des informations astrom�etriques dans les en-têtes des

images FITS

Les informations n�ecessaires �a l'obtention des coordonn�ees physiques sur une image fits sont

stock�ees sous forme de mots clefs standards dans l'en-tête de l'image. On d�enote par i=1,2 les axes

des images. Les mots clefs n�ecessaires sont

{ DATE� OBS : le jour de la prise du clich�e (format JJ/MM/AA).

{ EQUINOX : la r�ef�erence de l'�equinoxe auquel on d�esire se raccorder : FK4 pour 1950.0 ou FK5

pour 2000.0.

{ NAXIS : le nombre d'axes (2 dans notre cas).

{ CRVALi : les coordonn�ees physiques du point de tangence en degr�es d�ecimaux. Le point de

tangence correspond au centre de la mosa��que dans notre cas.

{ CRPIXi : les coordonn�ees en pixels du point de tangence, exprim�ees dans le rep�ere de l'image

�a caler. Il ne s'agit pas forc�ement d'un pixel physique, et d'ailleurs la valeur de CRPIXi peut

être non enti�ere.

{ CDELTi : la taille des pixels, en degr�es d�ecimaux.

{ CTYPEi : le type du syst�eme de coordonn�ees (WCS) et le type de la projection utilis�ee. Les

valeurs des CTYPE sont stock�ees dans une châ�ne de 8 caract�eres; les 4 premiers r�ef�erent au
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code du type du syst�eme de coordonn�ees (RA{/DEC- pour les coordonn�ees �equatoriales), et

les quatre derniers caract�erisent le type de la projection (-TAN, pour la projection gnomo-

nique).

{ CDij : la matrice de transformation. Elle contient les d�eriv�ees partielles des axes physiques par

rapport aux axes de l'image, calcul�ees au point de tangence. Dans le cas ou les axes de l'image

sont align�ees avec les axes physiques on a : CD11 = CDELT1, CD22 = CDELT2, et CD12 = CD21 = 0.

On passe du syst�eme de coordonn�ees de l'image (x,y) au syst�eme de coordonn�ees �equatoriales (�; �)

par la relation �
��

��

�
= CD

�
�x

�y

�
; (B.2)

o�u (�x;�y) est le d�eplacement en pixels par rapport au pixel de r�ef�erence (CRPIX1,CRPIX2), et

(��;��) est le d�eplacement en degr�es par rapport au point de tangence (CRVAL1; CRVAL2).

B.3 Le cas des images EROS

Les mosa��ques eros2 (rouge et bleue) sont chacune compos�ees de 8 ccds. Le calage astrom�e-

trique des images eros doit se faire prioritairement sur les images de r�ef�erences utilis�ees pour la

recherche de microlentilles. Ces images sont assur�ees d'être de bonne qualit�e. Puisque le ccd 2

est d�efectueux, il y a 7 images de r�ef�erence par champ et par couleur. Le calage astrom�etrique

est uniquement n�ecessaire dans une couleur (au choix). Pour certains programmes eros (lmc,

smc, Bras Spiraux), les images de r�ef�erence sont divis�ees en quarts de ccd; ces images, dites com-

posit�ees, sont translat�ees par rapport au rep�ere du quart de ccd courant, et la taille des pixels

est r�e�echantillonn�ee �a 0.42 seconde d'arc (homoth�etie d'un facteur 0.7 de l'image courante vers la

composit�ee). Le programme de calage astrom�etrique a �et�e adapt�e �a de telles images. Le sch�ema de

la mosa��que eros2, avec la description des ccds et des quarts de ccd est donn�e �a la �gure (�g.

B.1). Pour calculer la transformation (eq. B.2.2) et d�eterminer les mots clefs d�ecrits dans la section
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Fig. B.1 : Sch�ema de la mosa��que ccd d'eros2. Les 8 ccds, ainsi que la disposition des quarts de ccd

(k,l,m,n) sont repr�esent�es. Dans le cas des images eros, le nord est en haut et l'est est �a gauche.

pr�ec�edente on utilise la librairie de programmes WCSTools 5. Tous les param�etres n�ecessaires au

calage sont d�etermin�es par un ajustement des moindres carr�es entre l'image eros et une image de

5http://tdc-www.harvard.edu/software/wcstools.html
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la même zone du ciel d�ej�a cal�ee astrom�etriquement. En fait, on ne travaille pas directement sur les

images, mais sur des catalogues d'�etoiles qui leur sont associ�ees.

B.3.1 Utilisation d'un catalogue de r�ef�erence astrom�etrique

La premi�ere �etape consiste donc �a se procurer un catalogue d'�etoiles de r�ef�erence astrom�etrique

correspondant �a la zone du ciel �etudi�ee. Nous avons envisag�e deux possibilit�es :

{ Utiliser un catalogue d�ej�a existant. Dans le cas d'images des Nuages de Magellan nous avons

impl�ement�e le catalogue macs (Magellanic Catalogue of stars, [Tucholke et al., 1996]). Ce

catalogue contient 243561 �etoiles mesur�ees par le t�elescope de Schmidt de l'ESO, avec une

magnitude limite B < 16:3, et une pr�ecision astrom�etrique meilleure que 0:005 pour 99% des

�etoiles.

{ Se connecter au serveur d'images du DSS (Digital Sky Survey), rapatrier une image corres-

pondant �a la partie du ciel d�esir�ee, et fabriquer un catalogue d'�etoiles �a l'aide du programme

imstar de la librairie WCSTools.

La premi�ere solution est utilis�ee par d�efaut dans notre programme car elle est beaucoup plus rapide

(le catalogue macs est stock�e localement sur disque). N�eanmoins, si l'on d�esire caler une image

d'une autre r�egion du ciel, la deuxi�eme solution doit être utilis�ee. Dans les deux cas, les images

(ou catalogues) de r�ef�erence astrom�etrique sont automatiquement centr�ees sur le ccd �a caler, et

contiennent des �etoiles dans un rayon de 30 minutes d'arc (ceci est aussi valable si l'on cale une

image composit�ee). On fabrique de même un catalogue d'�etoiles �a partir de l'image �a caler en

utilisant le programme imstar de la librairie WCSTools.

B.3.2 D�etermination de la transformation et �ecriture de l'en-tête de

l'image

Une fois que l'on dispose des deux catalogues �a associer, on utilise le programme imwcs de de

la librairie WCSTools. Ce programme r�ealise un ajustement de la projection gnomonique entre les

�etoiles des deux catalogues; les mots clefs astrom�etriques sont alors automatiquement �ecrits dans

l'en-tête de l'image. Di��erents param�etres, d�ependant de la structure des images eros, doivent

être pr�ealablement calcul�es et inject�es comme arguments du programme imwcs.

Le deux premiers param�etres sont les coordonn�ees physiques (approch�ees car le pointage du

t�elescope n'est pas parfait) du centre de la mosa��que du champ consid�er�e. Ils sont extraits automa-

tiquement de la base de donn�ees ORACLE d�edi�ee �a eros. Ceci implique que le calage s'e�ectue au

centre de calcul du CCIN2P3 de Lyon. Outre cet aspect restrictif, l'utilisation du centre de calcul

de Lyon permet aussi d'automatiser tout le processus de calage astrom�etrique (gestion des images,

mises �a jour de la base de donn�ees pour ne pas avoir �a e�ectuer plusieurs fois la même op�eration

. . .).

Les deux autres param�etres sont les coordonn�ees du centre de la mosa��que exprim�ees dans le

rep�ere du ccd ou du quart de ccd �a caler (xt; yt). Cette tâche est compliqu�ee par le fait que le

syst�eme de coordonn�ees des images eros (O,x,y) ne correspond pas au format standard utilis�e en

astronomie. Cet e�et est illustr�e �a la �gure (�g. B.2). La translation entre l'origine du rep�ere de

l'image �a caler et le centre de la mosa��que doit être soumise �a la transformation suivante pour être

utilis�ee correctement par imwcs : �
xts = ymax � yt
yts = xmax � xt

(B.3)

o�u (xmax; ymax) repr�esente la taille de l'image en pixels, et (xts; yts) les valeurs de la translation

dans le format standard.

Pour d�eterminer (xt; yt), on doit maintenant distinguer le cas des ccds et des quarts de ccd.
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Fig. B.2 : Di��erence entre le syst�eme de coordonn�ees d'une image eros et d'une image au format astro-

nomique standard.

Cas des CCD

Dans ce cas, la d�etermination de (xt; yt) est tr�es simple car l'on connâ�t exactement la m�etrologie

des mosa��ques eros2. Un bon estimateur de la position du centre de la mosa��que est le barycentre

des 32 coins des ccds; les coordonn�ees de ces coins, en millim�etres, sont donn�ees dans un �chier

datant de la conception des cam�eras. La taille des pixels est aussi calcul�ee de fa�con moyenne,

sachant qu'un ccd est un carr�e de 2048 pixels de côt�e; elle vaut pr�es de 0.6 seconde d'arc. Dans

ce syst�eme, on connâ�t les coordonn�ees du coin de r�ef�erence du ccd �a caler, et l'on obtient ainsi

(xt; yt) par di��erence.

Cas des quarts de CCD

Le cas des quarts de ccd est un peu plus compliqu�e. Premi�erement, l'unit�e de base n'est plus

0.6 seconde d'arc mais 0:6� 0:7 � 0:42 seconde d'arc en vertu du r�e�echantillonnage, et un quart

de ccd est un carr�e de 1800 pixels composit�es de côt�e. Deuxi�emement, l'origine des quarts de ccd

est translat�ee par rapport �a l'origine du ccd associ�e. Cette translation, qui doit être utilis�ee pour

calculer (xt; yt) d�epend du quart de ccd; en unit�e de pixels non composit�es on a :

{ quart k : �x = �70 pixels et �y = �70 pixels.
{ quart l : �x = 858 pixels et �y = �70 pixels.
{ quart m : �x = �70 pixels et �y = 858 pixels.

{ quart n : �x = 858 pixels et �y = 858 pixels.

Mis �a part ces changements (xt; yt) se calculent comme dans le cas des ccds en utilisant les donn�ees

m�etrologiques des cam�eras.

B.4 Le programme de calage automatique

Tout ce que nous venons de voir fonctionne actuellement au centre de calcul du CCIN2P3 de

Lyon. Toutes les �etapes d�ecrites pr�ec�edemment sont transparentes pour l'utilisateur, qui utilise un

seul programme : calimg.csh (dont l'aide en ligne est donn�ee ci-apr�es). Le calage astrom�etrique est
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donn�e avec une erreur d'environ 0.5 seconde d'arc, n�eanmoins aucune �etude syst�ematique pr�ecise

sur une grande quantit�e d'images n'a encore �et�e faite �a ce sujet.

usage: calimg.csh [-h] [-d flxmindss] [-c flxmincur] [-n nbstarref] [-p] -i img1 ... imgN

usage:

usage: -h ==> Help

usage: -b ==> Debug

usage: -m ==> Utilisation des catalogues MACS

usage: Attention : uniquement pour LMC/SMC (sinon DSS par defaut)

usage: -d ==> Flux minimum pour la detection des etoiles sur l'image DSS

usage: -c ==> Flux minimum pour la detection des etoiles sur l'image EROS

usage: -n ==> Nombre d etoiles de references a considerer pour le recalage

usage: (les nbstarref plus brillantes)

usage: -p ==> Disque de groupe ou on met eventuellement les images

usage: (Si absent, on travaille en local)

usage: -i ==> Liste des images a traiter

usage:

usage: Le programme gere automatiquement les images compositees et non-compositees

usage: (il est possible de donner une liste mixte compositees et non-compositees)

B.5 Conclusion

Une m�ethode de calibration astrom�etrique des images eros est maintenant disponible. Il reste

encore �a d�eterminer comment elle peut être appliqu�ee �a l'ensemble des images contenues dans la

base de donn�ees d'eros. La premi�ere �etape pourrait n�eanmoins être le calage de toutes des images

de r�ef�erence, de chaque champ observ�e. Ensuite, restera �a d�eterminer si l'on doit fabriquer, pour

chaque image eros, une image miroir contenant les en-têtes fits standards (ce qui doublerait le

nombre d'images, et parâ�t donc techniquement inconcevable), ou si l'on doit cr�eer de nouvelles

tables dans la base de donn�ees qui contiendraient toutes les informations du calage, et qui pour-

raient être directement �ecrites dans l'en-tête de l'image au moment de la requête �a la base de

donn�ees. Mais d�esormais, un pas a �et�e franchi pour la mise �a disposition des images eros aux

astrophysiciens.
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Annexe C

D�etection et masquage des

aigrettes lumineuses orient�ees

selon la d�eclinaison (ALD)

C.1 Pr�esentation du probl�eme

Lors de la recherche des candidats microlentilles sur les courbes de lumi�ere, on se retrouve

confront�e �a de fausses d�etections caus�ees par la pr�esence de d�efauts cosm�etiques sur les images.

Deux type de d�efauts sont essentiellement en cause : les aigrettes lumineuses associ�ees aux �etoiles

satur�ees et les aigrettes lumineuses orient�ees suivant l'axe de d�eclinaison (ald) (�g. C.4). Dans

cette annexe, on pr�esente une m�ethode d'identi�cation et de masquage des ald (impl�ement�ee dans

le programme de production, (chap. 5)). Ce programme �ecrit ou met �a jour une zone �ducielle

contenant la carte de tous les d�efauts cosm�etiques de l'image �a ne pas utiliser lors de l'�etape de

photom�etrie.

C.2 Caract�erisation des ALD

Les ald peuvent être assimil�ees �a des rectangles sur-lumineux, de dimensions caract�eristiques

L � 350 pixels et l � 10 pixels, toujours allong�es suivant l'axe de d�eclinaison (� ou y). On les

trouve syst�ematiquement sur les bords ext�erieurs des ccd externes 0,1,6,7.Elles sont simultan�ement

pr�esentes sur les images rouge et bleu, et se r�ep�etent souvent sur les clich�es d'un même champ.

On note aussi, plus rarement, la pr�esence d'ald g�eantes (aldg) de dimensions L � 700 pixels

et l � 25 pixels. Le 
ux moyen �a l'int�erieur d'une ald est typiquement compris entre 1000 et

1500 adu. On a pu v�eri�er que les ald ne sont pas associ�ees �a des �etoiles satur�ees hors du champ

observ�e. Il ne s'agit pas non plus probl�eme de lecture des ccds car celle-ci s'e�ectue selon l'axe des

ascensions droites (et les ald sont pr�esentes sur les 2 cam�eras). En fait, leur origine exacte reste

ind�etermin�ee, même si l'on peut supposer, en vertu de la caract�erisation pr�ec�edente, qu'il s'agit de

r�e
exions lumineuses dans l'optique du t�elescope.

C.3 M�ethode de d�etection des ALD

C.3.1 Nettoyage de l'image

La dynamique d'une image I est typiquement comprise entre 100 et 20000 adu (hors �etoiles

satur�ees). On note mI et �I la moyenne et la dispersion des 
ux contenus dans les pixels de l'image

I. On travaille sur une image nettoy�ee (Inet) des pixels p(i; j) dont le 
ux f(i; j) > mI +2��I ; de
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tels pixels sont mis �a z�ero. Ce qui a pour e�et que les �etoiles disparaissent de l'image Inet tandis

que les aigrettes persistent.

C.3.2 D�ecoupage de l'image en \super-pixels"

Comme les ald ont toujours une forme de rectangle allong�e dans la même direction on d�ecoupe

l'image Inet en super-pixels P (i; j) de longueur �Px = 300 pixels et de largeur �Py = 8 pixels (soit

NP = 6 � 225 super-pixels). On d�e�nit F (k; l) la valeur du 
ux d'un super-pixel par la moyenne

des 
ux des pixels p(i; j) �a l'int�erieur de P (k; l). SoitMInet
et �Inet la moyenne et la dispersion des

super-pixels de l'image Inet. A chaque super-pixel P (k; l) on associe un fond local FondLoc(k; l)

d�e�ni par la valeur moyenne des deux deuxi�emes voisins P (k; l� 2) et P (k; l+ 2) 1 . Pour �nir, on

d�e�nit la dispersion des super-pixels par rapport �a leur fond local SigFondLoc par

SigFondLoc =

"
1

NP � 1

X
k

X
l

(F (k; l)� FondLoc(k; l))2
#1=2

: (C.1)

C.3.3 Principe d'identi�cation des ALD

Pr�e-s�election des ALD

Dans un premier temps, on s�electionne tous les super-pixels P (k; l) tels que

F (k; l)� FondLoc(k; l) > 4� SigFondLoc : (C.2)

On r�ecup�ere alors la plupart des ald et des bruits de fonds (autres d�efauts cosm�etiques, candidats

li�es �a des probl�emes de r�eduction de l'image).

R�ejection des bruits de fond

On rejette les �eventuels bruits de fond en utilisant le fond local des deuxi�emes voisins des

super-pixels ayant d�eclench�e �a la coupure (eq. C.2). Ainsi, on exige que�
FondLoc(k; l+ 2)� F (k; l + 2) > 2� SigFondLoc
FondLoc(k; l� 2)� F (k; l � 2) > 2� SigFondLoc : (C.3)

C.3.4 M�ethode de rattrapage du fond de ciel

La m�ethode pr�esent�ee ci-dessus, fond�ee sur la division de l'image en super-pixels permet d'�eli-

miner les super-pixels confondus avec des ald. Cependant, les ald n'ont aucune raison d'avoir les

dimensions L = 300 pixels et l = 8 pixels. Pour tenter de masquer le maximum de surface d'une

ald ont utilise la m�ethode du rattrapage de fond de ciel. Pour chaque super-pixel s�electionn�e on

calcule les variables MoyLignebas, MoyLignehaut et MoyColonnedroite, moyennes des 
ux des

lignes (L � 350, l � 1) et des colonnes (L � 1, l � 10) connexes aux trois côt�es (haut, bas, droit).

Dans chaque cas, on teste si8<:
MoyLignebas;�(k; l)� FondLoc(k; l) > 2� SigFondLoc
MoyLignehaut;� (k; l)� FondLoc(k; l) > 2� SigFondLoc
MoyColonnehaut;
 (k; l)� FondLoc(k; l) > 2� SigFondLoc

; (C.4)

o�u �; �; 
 sont les indices des lignes haute, basse, et droite test�ees. Dans le cas o�u un des trois tests

est positif, on incorpore la ligne et/ou la colonne en question dans le super-pixel, on incr�emente

l'indice associ�e et on r�eit�ere l'op�eration jusqu'�a ce que les moyennes des bandes consid�er�ees soient

compatibles avec le fond de ciel local. On obtient ainsi des rectangles agrandis.

1On ne le fait pas avec les premiers voisins car ils pourraient être a�ect�es par la même ald qu'on cherche �a
mettre en �evidence sur le super-pixel (k,l).
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Chapitre C

C.4 R�esultats

Un �echantillon de 16 images a �et�e test�e. Sur les 5 images ne contenant pas d'ald visible,

on n'a aucune d�etection (certaines de ces images contiennent d'autres d�efauts importants ou des

n�ebuleuses). Sur les 11 autres images, 13 ald sur 16 ont �et�e d�etect�ees. Deux exemples de d�etection

et de masquage sont donn�es sur la �gure (�g. C.4). Les ald manqu�ees ont toutes un 
ux assez

faible ou des dimensions tr�es inf�erieures �a celles des super-pixels. En moyenne, un temps cpu de

6 secondes est n�ecessaire pour traiter une image de r�ef�erence composit�ee de 1800 � 1800 pixels

(voir chapitre (chap. 5)) sur une station Alpha 500. Cette m�ethode est assez adapt�ee pour des ald

typiques, n�eanmoins, ils faut modi�er les param�etres du programme pour d�etecter e�cacement les

aldg.

ESO isole_lm00611mbx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:01:57

(a) ald typique.

ESO mask_isole_lm00611mbx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:04:42

(b) ald typique d�etect�ee et masqu�ee.

ESO isole_lm00500mrx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:01:08

(c) aldg.

ESO mask_isole_lm00500mrx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:02:27

(d) aldg d�etect�ee et partiellement mas-
qu�ee.

Fig. C.1 : R�esultats du programme de d�etection et de masquage des ald. Deux exemples sont pr�esent�es :

le cas de d�etection d'une ald typique, et le cas d'une aldg partiellement masqu�ee.
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R�ESUM�E :

Di��erents indices incitent �a penser qu'il y a entre cinq et dix fois plus de mati�ere sombre que

de mati�ere visible dans notre galaxie. Une partie de cette mati�ere noire pourrait être sous forme

d'objets compacts de masse stellaire (les machos), d�etectables en utilisant l'e�et de microlentille

gravitationnelle. Les exp�eriences eros1 et macho ont fortement contraint la pr�esence d'objets de

faible masse (moins que 10e-2 masse solaire) dans le halo galactique �a moins de 10 pourcent de la

mati�ere noire. Parall�element, la d�ecouverte par le groupe macho d'un nombre de candidats massifs

(0.5 masse solaire) su�sant pour expliquer 50 pourcent de la mati�ere sombre a motiv�e le groupe

eros pour la seconde phase de l'exp�erience : eros2.

Le travail pr�esent�e dans cette th�ese concerne l'analyse des courbes de lumi�ere de plus de 25

millions d'�etoiles du Grand Nuage de Magellan, observ�ees durant 3 ann�ees en vue d'extraire les

rares candidats microlentilles et de mesurer la fraction de masse du halo galactique compos�ee de

machos. Apr�es avoir rappel�e les motivations et les fondements th�eoriques, l'exp�erience eros2 est

pr�esent�ee. La strat�egie observationnelle et les proc�edures de r�eduction photom�etriques mises en

�uvre pour g�erer l'importante quantit�e de donn�ees (1.2 To) sont ensuite d�ecrites. Une nouvelle

m�ethode de d�etection des microlentilles est pr�esent�ee, suivie d'une �etude d�etaill�ee des bruits de

fond. Les candidats d�ecouverts sont en nombre insu�sant pour rendre compte de la courbe de

rotation de la Galaxie; ils con�rment et am�eliorent les r�esultats d'eros1 et ceux d'eros2 sur le

Petit Nuage de Magellan. La combinaison de l'ensemble des r�esultats d'eros permet d'exclure que

les machos de masse comprise entre 10e-7 et 10 masse solaire soient les constituants substantiels

du halo. Cette a�rmation est en accord avec les nouveaux r�esultats du groupe macho, bien que

nos interpr�etations di��erent sur la question des bruits de fond et de la localisation des lentilles.
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