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R�esum�eL'e�et de mirolentille gravitationnelle mis en pratique par les groupes EROS,MACHO et OGLE a fait preuve de son eÆait�e pour la reherhe de mati�ere noire�a l'�ehelle de notre Galaxie. Les profondeurs optiques observ�ees par les groupes MA-CHO (� � 3 � 4 � 10�6) et OGLE (� � 3:3 � 10�6) vers le Centre Galatique nesont pas en aord ave les valeurs pr�evues par les mod�eles galatiques standard. Unbulbe en forme de barre semble n�eessaire pour tenir ompte des profondeurs optiquesmesur�ees. Toutefois les valeurs attendues ave des mod�eles tenant ompte d'une barrepr�evoient des profondeurs syst�ematiquement plus petites que les valeurs observ�ees. Deplus, l'ex�es d'�ev�enements de ourte dur�ee dans les distributions des dur�ees d'ampli�-ation des andidats mirolentille trouv�es, ne peut pas être expliqu�e par les fontionsde masse onnues. Le pi de ourtes dur�ees peu être dû �a une population inonnuede naines brunes dans le bulbe ou un e�et de blending qui induit une sous-estimationdes dur�ees. Une analyse ind�ependante de elles de MACHO et d'OGLE semblait donn�eessaire. Dans ette th�ese nous pr�esentons la premi�ere analyse des donn�ees EROS IIvers le Centre Galatique ave un �ehantillon d'�etoiles soures g�eantes rouges qui sontsuÆsamment brillantes pour que l'e�et de blending soit n�egligeable. On ommenepar introduire le probl�eme de mati�ere noire et les ontraintes de la struture gala-tique, suivis d'une pr�esentation du ontexte sienti�que du projet de th�ese. Ensuite,on d�erit l'instrumentation du groupe EROS II et la strat�egie observationnelle, ainsique la m�ethode d'analyse. Finalement on pr�esente les andidats, on en d�eduit la pro-fondeur optique vers le Centre Galatique et on termine par l'interpr�etation de nosr�esultats en tenant ompte des onnaissanes atuelles de la struture galatique. Lesuivi et l'analyse de 2:7 � 106 ont permis de trouver 38 andidats. On a hoisi lesandidats (16 au total) les plus ampli��es et dont l'�etoile soure est une g�eante rougepour permettre une d�etermination �able de la profondeur optique. La valeur ainsiobtenue, � = 0:94+0:27�0:29� 10�6, est en bon aord ave la profondeur optique attenduepour un mod�ele du bulbe en forme de barre.
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AbstratGravitational mirolensing observations by several groups : EROS, MACHO andOGLE, have proven to be a suessful method to searh for baryoni dark matterin our Galaxy. Mirolensing results towards the Galati Center by the MACHOand OGLE groups seem to be in onit with standard astronomial observations.The observed optial depths are up to 3 times larger than expeted for a standarddisk+bulge model. The MACHO optial depth is of the order � � 3 � 4 � 10�6and OGLE's � � 3:3 � 10�6. A bar shaped bulge or a strong elongated bulge alongthe line-of-sight seems neessary to aount for the large observed optial depth.Nevertheless, all models even those with a bar-shaped bulge, systematially preditlower values for the optial depth than the observed ones. Moreover, the timesaledistributions of the observed MACHO and OGLE mirolensing events, are not wellexplained by the mass funtions known today. In fat, the measured distribution hasa peak towards low timesales in the order of 16 days. Attempts have been made toexplain the \too many" short events towards the bulge. The exess ould be due to abrown dwarf population in the bulge, but the need for suh a population depends onthe models used. The peak of short events ould also be explained by a systematie�et aused by blending whih auses the mirolensing ampli�ation duration tobe systematially underestimated. Thus, an analysis, independent of the MACHOand OGLE groups was required to solve these puzzles. The �rst analysis of EROS IIbulge data is presented in this work. First we disuss the sienti� motivations ofdark matter searh in our Galaxy, then we present the EROS II experimental setup,followed by the observational strategy. The analysis of 2:7�106 stars observed during3 bulge seasons is desribed in detail. We found 38 mirolensing andidates. Of thissample we used the most ampli�ed andidates whose soure is a red giant to avoidblending e�ets. An optial depth � = 0:94+0:27�0:29�10�6 was obtained with the 16 mostreliable andidates. This value is in good agreement with the predited optial depthby a standard bulge/bar model.
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IntrodutionLes observations de l'e�et de mirolentille gravitationnelle par les groupesEROS, MACHO et OGLE, ont prouv�e la faisabilit�e de la reherhe de mati�erenoire baryonique par ette m�ethode. Les r�esultats de la d�etetion d'�ev�enements demirolentille dans la diretion du entre de notre Galaxie, notamment par les groupesMACHO et OGLE, semblent être en onit ave les observations astronomiquesstandard. En e�et, la profondeur optique � 1 est trois fois plus grande que la valeurattendue pour un mod�ele galatique standard. Les di��erentes valeurs de profondeuroptique mesur�ees par le groupe MACHO sont de l'ordre de � � 3 � 4 � 10�6 etelle d'OGLE � � 3:3 � 10�6. La pr�esene d'une barre dans le Centre Galatiquesemble n�eessaire pour expliquer es mesures. Des observations de di��erents ordres,notamment in�ematiques et photom�etriques ont en e�et mis en �evidene une barredans le bulbe de notre Galaxie, toutefois les mod�eles qui en tiennent ompte pr�evoientdes profondeurs optiques syst�ematiquement plus petites que les valeurs observ�ees.De plus, les distributions des dur�ees d'ampli�ation des andidats de mirolentilletrouv�es par MACHO et OGLE sont diÆilement reproduites par les fontions demasse du disque et du bulbe onnues �a l'heure atuelle. Un ex�es d'�ev�enements deourte dur�ee, de l'ordre de 16 jours, semble indiquer la pr�esene de naines brunesdans le bulbe. Cependant, la n�eessit�e d'une telle population sous-stellaire varieen fontion des mod�eles utilis�es. Le pi des ourtes dur�ees peut �egalement être dû�a l'e�et de blending 2, qui fait sous-estimer de fa�on syst�ematique les dur�ees observ�ees.Le besoin d'une analyse ind�ependante des groupes MACHO et OGLE s'est ainsiimpos�e. La premi�ere analyse des donn�ees EROS II vers le Centre Galatique estpr�esent�ee dans ette th�ese. Apr�es avoir introduit le probl�eme de la mati�ere noire,les di��erentes omposantes de notre Galaxie et les ontraintes observationnelles de lastruture galatique, on pr�esente les motivations sienti�ques de l'exp�eriene EROS II.Une desription d�etaill�ee de l'instrumentation, de la strat�egie d'observation est ensuitedonn�ee, suivie de la pr�esentation de la m�ethode d'analyse. Pour minimiser l'e�et deblending nous avons hoisi d'analyser les ourbes de lumi�ere des �etoiles g�eantes rouges.Ces �etoiles sont suÆsamment brillantes pour être moins a�et�ees par et e�et. Nouspr�esentons ensuite les andidats trouv�es et l'eÆait�e de d�etetion. Une valeur pour laprofondeur optique vers le Centre Galatique est donn�ee et �nalement nous tentons1. La profondeur optique est la probabilit�e que la lumi�ere d'une �etoile d'arri�ere-plan (la soure)soit ampli��ee de plus de 34%, lorsque un objet ompat en avant plan (la lentille) traverse la lignede vis�ee de la soure.2. Dans un hamp enombr�e les �etoiles peuvent aher une ou plusieurs �etoiles.xv



xvi TABLE DES MATI�ERESd'interpr�eter nos r�esultats �a la lumi�ere des onnaissanes atuelles de la struturegalatique.
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� par le rayonnement fossile . . . 81.3 Mise en �evidene de mati�ere noire �a l'�ehelle des galaxieset amas de galaxies . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101.3.1 La rapport masse sur luminosit�e M=L . . . . . . . . . . . . 101.4 La nature de la mati�ere noire . . . . . . . . . . . . . . . . 171.4.1 Candidats baryoniques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 181.4.2 Candidats non-baryoniques . . . . . . . . . . . . . . . . . . 231.1 Le mod�ele osmologiqueLa vision moderne de l'univers a ommen�ee v�eritablement au d�ebut du 20esi�ele,grâe aux observations �a l'�ehelle osmologique et au d�eveloppement d'un supportth�eorique. En e�et, d'�enormes progr�es ont �et�e faits d�es les ann�ees 1920 sur les onnais-sanes galatiques et extragalatiques. La osmologie moderne s'est ainsi onstruitesur ertains faits observationnels : le paradoxe d'Olbers, l'expansion de l'Univers, lerayonnement osmique, les abondanes relatives des �el�ements l�egers et l'existene demati�ere noire.Le paradoxe d'Olbers, �etabli en 1826, onsiste dans le onstat simple et naturel quela nuit le iel est noir. En supposant un univers in�ni et une distribution uniforme desgalaxies dans l'espae, en regardant dans n'importe quelle diretion on renontreraitin�evitablement des galaxies. Du fait que la luminosit�e de surfae ne d�epend pas de1



2 L'�enigme de la mati�ere noirela distane, haque point dans l'espae devrait apparâ�tre aussi brillant que le Soleil.Cei n'�etant pas le as, le paradoxe pourrait être expliqu�e soit par un univers statique,dans e as les �etoiles n'auraient ommen�e �a radier qu'�a partir d'une ertaine �epoque,e qui impliquerait un univers limit�e dans le temps (vers le pass�e), soit un univers enexpansion. Edwin Hubble apporte une r�eponse �a ela dans les 1920, en d�eouvrantque les lignes spetrales des galaxies se d�ealent vers le rouge proportionnellement �aleur distane. Le d�ealage �etant dû �a l'e�et Doppler, les galaxies s'�eloignent les unesdes autres ave des vitesses proportionnelles �a leur s�eparation, e qui signi�e quel'univers est en expansion. En terme de d�ealage spetral zz = (�� �0) =�0 (1.1)la loi de Hubble s'�erit z = (H=) r (1.2)ou pour v � , le d�ealage spetral est z = V= et on av = Hr (1.3)o�u  est la vitesse de la lumi�ere, r la distane �a la galaxie et H la onstante de Hubble,qui en v�erit�e n'est pas onstante, ar elle varie dans le temps.La Relativit�e G�en�erale, d�evelopp�ee par Einstein dans les ann�ees 1910, permetnon seulement une interpr�etation th�eorique de l'Univers, en rejetant les mod�elesqui ne sont pas en aord ave les observations, mais �egalement de pr�evoir ertainsph�enom�enes physiques, omme la ourbure de la lumi�ere en pr�esene d'un objet mas-sif. Einstein pr�esenta ainsi un mod�ele de l'univers, bas�e sur la Relativit�e G�en�erale.Il supposa un espae sph�erique, ave un volume invariant et en aord ave le Prin-ipe Cosmologique, selon lequel l'univers est homog�ene et isotrope. A�n d'obtenirun univers statique, Einstein introduisit la onstante osmologique �, qui repr�esenteune fore r�epulsive et qu'il abandonna apr�es la d�eouverte de l'expansion de l'Universpar Hubble. Nous verrons n�eanmoins dans la setion 1.2.3 que la onstante osmo-logique est �a pr�esent en pleine r�ehabilitation due aux nouveaux r�esultats des obser-vations de supernov� du type Ia. D'autres mod�eles de l'univers ont suivi elui del'univers statique d'Einstein, notamment le mod�ele de [de Sitter, 1917℄ et le mod�elede [Lemâ�tre, 1950℄, qui supposent tous une onstante osmologique � 6= 0. Nouspr�esentons i-dessous l'�equation de Friedmann, qui r�egit l'�evolution du param�etred'�ehelle R(t) et dont les solutions, en onsid�erant � = 0, sont onnues sous le termede mod�ele standard ou mod�ele de Friedmann-Robertson-Walker.1.1.1 Le param�etre osmologique de densit�e 
Si l'on onsid�ere que l'univers est homog�ene et isotrope, sa g�eom�etrie peut êtred�erite par la m�etrique de Robertson-Walkerds2 = 2dt2 � R2(t)� dr21� kr2 + r2(d�2 + sin2 � d�2)� (1.4)o�u r; �; � sont les oordonn�ees o-mobiles et R(t) le fateur d'�ehelle. Le param�etrek arat�erise la ourbure de l'Univers ; il vaut 0, 1 ou �1. �A partir des �equations de



1.1 Le mod�ele osmologique 3la Relativit�e G�en�erale, assoi�ees �a la m�etrique de Robertson-Walker et en supposantque le ontenu de l'univers ressemble �a un uide parfait de densit�e d'�energie �(t) etde pression P (t), on obtient les �equations de Friedmann, qui traduisent l'�evolutiondu fateur d'�ehelle R(t) H2 �  _RR!2 = 8�G�32 � kR2 + �3 (1.5)) �RR = �4�G3 (� + 3P ) + �3 (1.6)o�u H(t) est le param�etre de Hubble, � est la densit�e de mati�ere, � est la onstanteosmologique et k le rayon de ourbure. L'expansion de l'univers est don li�ee �a unterme de densit�e de mati�ere, �a elui de la onstante osmologique et �a un terme deourbure. La onstante osmologique orrespondrait �a une densit�e du vide �vide, quiexererait une sorte de fore n�egative dans le as o�u � > 0, li�ee �a la pression du videPvide par �vide = �8�G = �Pvide2 (1.7)La densit�e du vide �vide ne varie pas dans le temps et dans l'espae, d'o�u la d�esignationonstante osmologique.On peut r�e�erire l'�equation 1.5 en onsid�erant �tot = � + �videH2 = 8�G�tot3 � kR2 : (1.8)Pour k = 0 on d�e�nit la densit�e ritique d'�energie � par� = 3H208�G = 2:8� 1011h20M�Mp�3 (1.9)o�u h0 = H0=100 km s�1Mp�1 est un param�etre qui varie entre 0.5 et 0.8 du fait del'inertitude sur de la onstante de Hubble atuelle H0, la valeur de elle-i �etant del'ordre de 50� 80 km s�1Mp�1.On peut en�n d�e�nir le param�etre de densit�e 
 en fontion de la densit�e demati�ere, de la densit�e du vide et de la densit�e ritique
 = �tot� = 8�G�3H2 + �3H2 = 
mat + 
� (1.10)L'�equation 1.8 s'�erit simplement
mat + 
� � 1 = 
� 1 = kH2R2 (1.11)Ainsi le type de g�eom�etrie de l'Univers d�epend de la densit�e 
, ar elle-i est lerapport entre l'�energie gravitationnelle et l'�energie in�etiquek = +1 () 
 > 1 Univers ferm�ek = 0 () 
 = 1 Univers platk = �1 () 
 < 1 Univers ouvert



4 L'�enigme de la mati�ere noireL'univers ouvert, de g�eom�etrie hyperbolique, serait en expansion �eternelle. L'uni-vers ferm�e, ave une g�eom�etrie sph�erique, selon un s�enario d'osillation s'e�ondreraitdans un Big Crunh et �eventuellement reprendrait l'expansion apr�es un nouveau BigBang. La ontration de l'univers n'a pas for�ement lieu pour 
 > 1 si la onstanteosmologique � est sup�erieure �a z�ero. L'univers plat, de g�eom�etrie eulidienne estun as interm�ediaire, pour lequel l'expansion se fait plus lentement (en R / t2=3)que pour le as ouvert en l'absene de onstante osmologique. L'univers plat est les�enario sugg�er�e par la th�eorie standard de l'ination, dont il sera question dans lasetion 1.2.1.1.1.2 L'Univers primordialLa th�eorie du Big Bang, qui d�erit les phases primordiales de notre univers, estatuellement bien �etablie par diverses observations : l'expansion de l'univers, le rayon-nement fossile, les utuations de densit�e primordiales on�rm�ees par la l�eg�ere aniso-tropie du rayonnement fossile et la nul�eosynth�ese primordiale. On d�erit i-dessousles phases prinipales de l'�evolution de l'univers primordial.�A partir des �equations de Friedmann 1.5 et 1.6 on obtient l'�equation de la onser-vation de l'�energie, qui d�erit la variation de la densit�e de mati�ere � en fontion del'expansion ou de la ontration de l'Univers, en tenant ompte du travail fourni parla pression du uide _� = �3 _RR(�+ P ) (1.12)Si on suppose que P = �, � �etant une onstante d�ependante du temps, on obtientl'�evolution de la densit�e � en fontion du fateur d'�ehelle R� / R�3(1+) : (1.13)Si l'univers est domin�e par la radiation on a P = 13� et � / R�4. Si l'univers estdomin�e par la mati�ere on a P = 0 et � / R�3. Finalement si l'univers est domin�epar l'�energie du vide on a P = �� et � / onstant.Par la relation t = Z dR_R ; (1.14)on peut avoir l'�evolution du fateur d'�ehelle R en fontion du temps. Dans un universdomin�e par la radiation on a R / t1=2. Dans un univers domin�e par la mati�ere on aR / t2=3 et en�n dans un univers domin�e par le vide on a R / (Ht).�A partir de l'�equation _R2R2 + kR2 = 8�G3 � ; (1.15)il est alors faile d'obtenir le omportement de la densit�e en fontion du temps(
� 1) / (t)2�2� (1.16)



1.2 Mise en �evidene de la mati�ere noire �a l'�ehelle osmologique 51.2 Mise en �evidene de la mati�ere noire �a l'�ehelleosmologique1.2.1 Les pr�evisions de la th�eorie de l'inationMalgr�e le su�es de la th�eorie du Big Bang, quelques paradoxes subsistaient,notamment le probl�eme de l'horizon et le probl�eme de la plan�eit�e de l'Univers,�etroitement reli�es.Le probl�eme de l'horizon onerne l'homog�en�eit�e et l'isotropie de l'Universatuel. Comme nous le verrons plus loin, �a partir des donn�ees de COBE on a onstat�eque le rayonnement fossile, orrespondant aux premi�eres phases d'existene de l'Uni-vers est extrêmement homog�ene. Dans di��erentes diretions la temp�erature est ene�et la même T = 3K, �a �T=T � 10�5 pr�es. De plus, la nul�eosynth�ese primordialepr�edit que l'univers �etait d�ej�a uniforme au moment du d�ebut de la nul�eosynth�ese �ats = 1 s. Cei ne peut pas être expliqu�e par la osmologie standard, ar les distanesparourues par un signal de lumi�ere �a ette �epoque, l(t) = R(t) R tti du=R(u) sont bieninf�erieures �a la taille de l'Univers primordial, dU(t) � R(t)H�10 =R0 en tenant omptede sa taille atuelle, H�10 � 1028 m [Hu et al., 1994℄. Ainsi, la ondition n�eessairepour que l'univers soit homog�ene �a ts = 1 s estl(ts) = R(ts) Z tsti dt0=R(t0) > R(ts)H�10R0 (1.17)Or en osmologie standard pour les lois d'expansion R(t) / t1=2, orrespondant�a l'�ere de la radiation (t . 1011 s) et R(t) / t2=3 respetive �a l'�ere de la mati�ere(t & 1011s), la ondition 1.17 n'est pas satisfaite.Le probl�eme de la plan�eit�e de l'univers onsiste dans la tr�es grande sensibilit�ede l'�evolution de l'univers aux onditions initiales, notamment 
 doit être tr�es prohede 1 dans les premi�eres phases de l'univers. En e�et, si 
 � 1 l'univers se seraite�ondr�e en 10�43 s ou si 
 � 1 l'expansion aurait �et�e trop rapide, et auune �etoilen'aurait pu se former. Le rayon de ourbure Rourb d�erô�t ave le rayon de HubbleH�1Rourb = R(t)jkj�1=2 = H�1j
� 1j1=2 (1.18)L'Univers devient don de moins en moins plat, le rayon de ourbure atuel�etant de Rourb & H�10 � 1028m. Cei signi�e qu'�a sa naissane l'Univers �etaitextrêmement plat. L'extrême plan�eit�e de l'Univers primordial implique que leparam�etre de densit�e 
 soit tr�es prohe de 1, j
 � 1j = (RourbH)�2, de l'ordre dej1 � 
j < 10�60, au moment du temps de Plank, 'est-�a-dire tpl = 10�43 s apr�es leBig Bang.La th�eorie de l'ination a permis de r�esoudre es paradoxes, en ajoutant un degr�ede omplexit�e �a la th�eorie du Big Bang. Ainsi, ontrairement �a l'expansion standardqui d�erô�t dans le temps, l'expansion de l'ination s'a�el�ere, du fait de l'�energiedu vide, qui �etire l'espae �a une vitesse sup�erieure �a la vitesse de la lumi�ere. Durant



6 L'�enigme de la mati�ere noireette phase l'�equation d'�etat est P = ��vide, pour laquelle le fateur d'�ehelle a uneroissane exponentielle dans le tempsR(t) / exp 8�G�vide3 t = expHt (1.19)Ind�ependamment de la ourbe initiale, l'expansion rapide \gone" l'espae �a des�ehelles olossales. L'Univers devient alors plat et 
 � 1limt!1 j1� 
j = limt!1 exp�2Ht = 0 (1.20)Apr�es ette �ere d'ination, allant de 10�34 �a 10�33 s apr�es le Big Bang, l'�evolution re-prend les lois de l'expansion standard. La th�eorie de l'ination lib�ere ainsi l'�evolutionde l'univers de ses onditions initiales, tr�es restreintes et r�esout le probl�eme de l'ho-mog�en�eit�e de l'univers atuel. De plus elle pr�evoit que le param�etre de densit�e atuelsoit 
0 � 1.1.2.2 Le param�etre de densit�e baryonique 
B d�eduit de lanul�eosynth�ese primordialeLa formation d'�el�ements l�egers, deut�erium, 3He, 4He, 7Li, durant les premi�eresminutes de l'Univers est d�erite par la nul�eosynth�ese primordiale dans la th�eorie duBig Bang.Lorsque l'Univers primordial a une temp�erature tr�es �elev�ee, de l'ordre deT � 100MeV �a un âge t � 1s, les noyaux ne peuvent se former, tous les baryonsse trouvant sous la forme de neutrons et protons libres. Ils subissent des r�eationsd'interation faible, qui se trouvent en �equilibren  ! p+ e� + ��ep+ e�  ! n + �en+ e+  ! p+ ��e (1.21)La rupture de l'�equilibre a lieu quand la temp�erature atteint Tgel � 1MeV �at � 1 s, ar la setion eÆae des interations faibles est alors insuÆsante. Les neu-trons et les protons �evoluent alors di��eremment : la d�esint�egration des neutrons sepoursuit, tandis que les protons sont stables. Bien au-dessous de l'�energie de liaisondu deut�erium �a TN � 70 (Eliaison = 2:2 Mev) les noyaux de deut�erium se formentde fa�on stable en onsumant presque la totalit�e des neutrons. D�es lors la densit�e deneutrons nn sur la densit�e de protons np ne hange pasnnnp ' 0:163 �
bh2�0:004�N�3 �0:2 ; (1.22)o�u 
B est la ontribution de baryons �a la densit�e totale de l'univers et N� est lenombre de familles de neutrons l�egers. Au fur et �a mesure que la temperature baisse,les noyaux de h�elium se forment. Son abondane primordiale relative en fration demasse peut être donn�ee parYHe = 0:228� 0:010ln ��1010�+ 0:185tN � 887887 + 0:012 (N� � 3) ; (1.23)



1.2 Mise en �evidene de la mati�ere noire �a l'�ehelle osmologique 7o�u � = nB=n et nB et n sont la densit�e de baryons et de photons respetivement.�A partir de la omparaison des valeurs mesur�ees et attendues, on peut obtenir unevaleur inf�erieure et sup�erieure de densit�e de baryons. Sur la �gure ?? on peut voir lesabondanes pr�edites et mesur�ees des �el�ements l�egers D, 3He, 4He, 7Li (par rapport �al'hydrog�ene) en fontion de 
B. La bande grise donne les ontraintes observationnellessur 
B 0:007 � 
B h2 � 0:025 : (1.24)Si on ompare la limite inf�erieure de la densit�e de baryons �a la densit�e de mati�erevisible 
vis � 0:005 h�1, on onstate qu'il y a au moins deux fois plus de baryonsnoirs que de baryons visibles, en onsid�erant h0 � 0:65.
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Fig. 1.1: Abondanes pr�edites et mesur�ees des �el�ements l�egers : 4He, D, 3He, et 7Li (par rapport �al'hydrog�ene) en fontion du param�etre 
B [Turner, 1999℄. La largeur des ourbes indique l'intervalleth�eorique �a 2�. La bande grise donne les ontraintes observationnelles sur la densit�e de baryons.
1.2.3 Contraintes sur 
mat et 
� par les supernov� lointainesdu type IaLa reherhe de supernov� du type Ia est d'un grand int�erêt osmologique. Ellessont le r�esultat de l'explosion thermonul�eaire d'une naine blanhe, qui a atteintsa masse ritique (dite masse de Chandrasekhar) de � 1:4M�, par l'ar�etion dela mati�ere de son ompagnon. La ourbe de lumi�ere pr�esente un pi, dont le ux



8 L'�enigme de la mati�ere noireest plusieurs milliards de fois plus brillant que le Soleil. Au-del�a du maximum lad�eroissane est presque exponentielle et dure plusieurs mois. Les ourbes de lumi�eredes supernov� du type Ia sont tr�es homog�enes, la magnitude absolue du pi �etantind�ependante de la supernova. Elles sont de e fait reonnues omme des handellesstandard. Ainsi, en mesurant le ux en fontion du temps, on obtient la distane dela supernova et elle de la galaxie �a laquelle elle appartient. Dans le diagramme deHubble, la magnitude bolom�etrique relative m(z) d'une handelle standard pour unertain d�ealage vers le rouge z est fontion des param�etres osmologiques 
mat et
� et la onstante de Hubble H0m(z) = M + 5 logDL(z; 
M ;
�) (1.25)M = M � 5 logH0 + 25 (1.26)o�u DL = H0dL et dL est la distane de luminosit�e et M la magnitude bolom�etriqueabsolue. Comme on l'a vu pr�e�edemment, la g�eom�etrie de l'Univers d�epend de ladensit�e de mati�ere 
mat et de la densit�e d'�energie due �a la onstante osmologique
�. Dans la premi�ere partie du diagramme de Hubble, jusqu'�a z = 0:2, les di��erentsmod�eles d'Univers sont indisernables. Au-del�a de ette valeur on peut distinguerplusieurs ourbes, qui d�ependent des valeurs de 
mat et 
�. Pour des petits d�ealagesspetraux, l'�equation 1.25 peut être �erite sous la forme m(z) = M + 5 log z. Lamagnitude M peut alors être alul�ee �a partir des magnitudes apparentes pour despetits d�ealages spetrales, sans onnâ�tre H0. En utilisant la valeur M ainsi obtenueet un ensemble de mesures de supernov� lointaines (z � 0:5), on peut d�eterminer lesvaleurs de 
mat et 
�, qui s'ajustent au mieux �a l'�equation 1.25. Dans la �gure 1.2, onvoit le diagramme de Hubble pour plusieurs supernov� prohes et lointaines, d�etet�eesrespetivement par le projet de Calan/Tololo [Hamuy et al., 1996℄ et le SupernovaCosmology Projet [Perlmutter et al., 1999℄. Les ourbes qui orrespondent �a diversesvaleurs de 
mat et 
� sont �egalement montr�ees. En supposant un mod�ele osmologiqueplat, 
mat+
� = 1, le meilleur ajustement est obtenu pour (
mat;
�) = (0:28; 0:72).Les donn�ees ne sont pas ompatibles ave une onstante osmologique � = 0 d'ununivers plat. De même pour � = 0, en onsid�erant un univers ouvert.Dans le adre d'un univers o�u la mati�ere domine, l'expansion de l'univers serait�a pr�esent moins rapide que dans le pass�e. Contrairement aux pr�evisions, la densit�edue �a la onstante osmologique 
� �etant sup�erieure �a la densit�e de mati�ere 
mat,l'expansion de l'Univers est en a�el�eration. La onstante osmologique longtempsonsid�er�ee �egale �a z�ero semble don être r�ehabilit�ee et jouer un rôle majeur dans ledestin de notre univers.1.2.4 Contraintes sur 
mat et 
� par le rayonnement fossileUne des d�eouvertes les plus importantes apr�es elle de l'expansion de l'universpar Hubble dans les ann�ees 1920, est la d�eouverte d'un fond osmologique, pr�editpar George Gamow dans les ann�ees 1940 et d�eouvert par Arno Penzias et RobertWilson en 1965. Ce rayonnement miro-onde universel pr�esente un spetre de orpsnoir �a une temp�erature d'environ 3 Kelvins et est le fossile du rayonnement tr�eshaud des premi�eres phases du d�ebut de l'univers, qui s'est ensuite refroidi au longde l'expansion de elui-i. L'existene de e fond osmologique est une preuve en fa-
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Fig. 1.2: (a) Diagramme de Hubble pour 42 supernov� lointaines du type Ia du Supernova Cos-mology Projet et 18 supernov� Ia prohes du Cal�an/Tololo Supernova Survey. Les trois ourbespleines orrespondent �a des mod�eles th�eoriques ave une onstante osmologique � = 0 : (
mat,
�)= (0,0) ;(1,0) ;(2,0). Les ourbes en pointill�es se r�ef�erent �a plusieurs mod�eles osmologiques plats :(
mat,
�) = (0,1) ;(0.5,0.5) ;(1,0) ;(1.5,-1.5). (b) Les r�esidus en magnitude pour le meilleur ajuste-ment �a un mod�ele osmologique plat, (
mat,
�) = (0.28,0.72). () l'�eart standard des r�esidus pourle meilleur ajustement �a un mod�ele osmologique plat, (
mat,
�) = (0.28,0.72).



10 L'�enigme de la mati�ere noireveur du mod�ele du Big Bang. Le satellite COBE1 a artographi�e pour la premi�erefois le iel, obtenant une temp�erature de 2:73 � 0:01K [Mather et al., 1994℄. Bienque le fond osmologique soit isotrope �a 0.1% pr�es, apr�es �elimination du terme dipo-laire, une l�eg�ere anisotropie a �et�e d�etet�ee, une variation de temp�erature de l'ordre de�T=T � 10�5 pour des �ehelles angulaires sup�erieures �a 7Æ [Smoot et al., 1992℄. Cesutuations sont interpr�et�ees omme �etant les signatures des instabilit�es gravitation-nelles au moment du Big Bang, qui ont donn�e naissane aux strutures dans l'univers.Pour �etudier en profondeur les utuations, des exp�erienes ave des ballons-sondes[Johnson et al., 1999℄ ou des satellites [Lesgourgues et al., 1999℄ sont en ours ou enprojet. Cela permettra de mieux ontraindre les mod�eles de formation de galaxies,selon un s�enario de mati�ere noire, froide ou haude, ou baryonique ou un m�elangedes trois et selon le type d'inhomog�en�eit�es (ination ou d�efauts topologiques). Pourun ertain mod�ele, le premier pi aoustique peut donner des renseignements sur ladensit�e de mati�ere 
. Pour des perturbations de densit�e adiabatiques, le premier piaoustique l aura lieu �a l = 220
�1=2 [Kamionkowski et al., 1994℄. Dans la �gure 1.3on peut voir que les observations atuelles ne sont pas suÆsamment pr�eises pourdistinguer les mod�eles. Cependant, les donn�ees atuelles sont mieux ajust�ees par desmod�eles de mati�ere noire froide dont les instabilit�es primordiales sont adiabatiqueset la densit�e 
 � 1 et 
� = 0:5 [Dodelson and Knox, 1999℄.1.3 Mise en �evidene de mati�ere noire �a l'�ehelledes galaxies et amas de galaxies1.3.1 La rapport masse sur luminosit�e M=LL'�evolution des strutures dans l'univers en expansion a redistribu�e les baryons,du plasma de l'�epoque de la nul�eosynth�ese d'�el�ements l�egers, en une vari�et�e d'�etats,ondens�e : atomique, mol�eulaire et plasma dans des nuages de gaz et de poussi�ere,des plan�etes, des �etoiles et des r�esidus stellaires apr�es �evolution. Ceux-i sont �a leurtour regroup�es en galaxies, en groupes et amas de galaxies. L'abondane de baryonsdans di��erents �etats et formes, permet ainsi de omprendre la formation et �evolutiondes strutures osmiques et �egalement de sonder la nature de mati�ere noire �a l'�ehellegalatique et osmologique.La ontribution relative de mati�ere noire peut être d�erite par le rapport masse surluminosit�e M=L. Cei re�ete la masse totale par unit�e de luminosit�e �a une ertaine�ehelle. Le rapportM=L en moyenne rô�t en allant de la partie lumineuse des galaxies�a leur halo sombre [Ostriker et al., 1974℄, [Blumenthal et al., 1984℄, [Rubin, 1993℄.Contrairement �a l'id�ee admise pendant longtemps que vers des �ehelles plus grandes,l'univers devenait plus noir [Blumenthal et al., 1984℄, le param�etreM=L est onstantquand on atteint les groupes de galaxies (�a des �ehelles � 1Mp) et des amas de ga-laxies (� 10Mp). Cei sugg�ere que la plupart de la mati�ere noire r�eside dans les halossombres, la masse de es strutures pouvant en e�et être omptabilis�ee par les galaxiesindividuelles, en prenant en ompte leurs halos sombres, sans ajout suppl�ementaire1. Cosmi Bakground Explorer
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Fig. 1.3: Compilation des observations du rayonnement des anisotropies du rayonnement fossile.Les barres d'erreurs vertiales repr�esentent une inertitude de 1�, trop grande pour permettre dedi��erenier les mod�eles de mati�ere noire froide : standard ave 
 = 1-SCMD, univers ouvert ave
 = 0:5-OCMD et onstante osmologique non nulle ave 
 = 1 et 
� = 0:5-�CMD. Le meilleurajustement aux donn�ees semble n�eanmoins pr�esenter un pi aoustique �a l � 200, ave une amplitudeprohe du mod�ele �CMD.de mati�ere noire [Bahall et al., 1995℄, [David et al., 1995℄. Dans la �gure 1.4 on peutvoir l'�evolution de M=L en fontion de l'�ehelle de taille.La densit�e atuelle 
mat dans des galaxies et amas de galaxies peut être d�eduitedu rapport masse sur luminosit�e M=L par l'expression suivante
mat = �mat=� = hM=Li � L=� (1.27)o�u � = 2:775� 1011h2M�Mp�3 est la densit�e de masse ritique, �mat est la densit�eatuelle, hM=Li est la moyenne du rapport masse sur luminosit�e et L est la densit�ede luminosit�e moyenne.La valeur du param�etre 
mat ainsi obtenue peut �eventuellement être extrapol�ee�a l'�ehelle osmologique, quand le syst�eme de galaxies �etudi�e est de dimensionsuÆsamment importante, 'est-�a-dire quand le syst�eme se trouve �a grand d�ealagespetral pour être repr�esentatif de l'univers. Lors des ontraintes de 
mat et 
�apport�ees par la reherhe de supernov� du type Ia, nous avons vu en e�et sur le
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Fig. 1.4: Rapport masse sur luminosit�e en fontion de l'�ehelle de distane, pour di��erents syst�emes,des galaxies, des groupes de galaxies, des amas de galaxies et des superamas de galaxies. Le meilleurajustement deM=L / R, pour des galaxies spirales et elliptiques est d�erit par les droites en pointill�e.Les valeurs de M=L attendues pour 
mat = 1 et 
mat = 0:3 sont �egalement indiqu�ees.diagramme de Hubble que seules les galaxies ave z & 0:35 peuvent nous renseignerave peu d'ambigu��t�e sur la valeur de 
mat �a l'�ehelle osmologique.Pour d�eterminer la densit�e 
mat, il nous faut onnâ�tre la densit�e de luminosit�eL et le rapport masse sur luminosit�eM=L pour des syst�emes de galaxies. Le rapportM=L est estim�e au moyen de m�ethodes qu'on mentionnera par la suite. La densit�e deluminosit�e loale est inuen�ee par l'amas de galaxies Virgo. Pour que son e�et soitn�egligeable, les mesures de la densit�e de luminosit�e doivent porter sur des syst�emessuÆsamment grands. Par ailleurs, pour prendre en ompte la ontribution des galaxiespeu lumineuses, dissimul�ees par les galaxies brillantes, une fontion de luminosit�eest suppos�ee, en g�en�eral la loi de Shehter [Binney and Tremaine, 1987℄. Une desmesures de la densit�e de luminosit�e moyenne est LB = (2:0� 0:2)h0 � 108 L�Mp�3dans la bande B [Fukugita et al., 1998℄. En prenant la formule 1.27, on peut ensuite



1.3 Mise en �evidene de mati�ere noire �a l'�ehelle des galaxies et amas degalaxies 13estimer la valeur de M=L n�eessaire pour que l'Univers soit ferm�e, 'est �a dire, pour
mat = 1 (M=LB) = (1390� 140)h0M�=L� (1.28)Les valeurs typiques pour le rapport masse sur luminosit�e M=L sont 3h0M�=L�dans le voisinage solaire, 10h0M�=L� dans la partie lumineuse des galaxies et100h0M�=L� pour la masse totale dans une galaxie [David et al., 1995℄. Le valeurdeM=L requise pour un univers ferm�e est don largement sup�erieure aux observations.Il existe plusieurs m�ethodes pour d�eterminer le rapport masse sur luminosit�eM=L, dont on donne un aper�u g�en�eral i-dessous. On rappelle que L d�epend de labande de ouleur hoisie et M=L de la onstante de Hubble H0. En revanhe 
mat estind�ependant de H0. Les expliations dans les setions suivantes onernent surtout lealul de la masse, ar les luminosit�es sont essentiellement obtenues par l'int�egrationdu pro�l de luminosit�e.� Estimation de la masse visibleLa mati�ere visible ou lumineuse est ompos�ee par la population stellaire et du gaz.La masse orrespondant �a la mati�ere lumineuse peut être d�etermin�ee par omptaged'�etoiles, en se restreignant toutefois au alul de la masse dans un rayon ontenantla plupart de la mati�ere lumineuse. En dehors de e rayon, la brillane de surfaed�erô�t tr�es rapidement. La valeur admise est
vis = 0:003� 0:005 h�1 : (1.29)� Estimation de la masse dynamique par les ourbes de rotationLa mise en �evidene de mati�ere noire peut être faite quand on �etudie les ourbes derotation des galaxies spirales. En e�et, au-del�a de la distane du entre des galaxies,pour laquelle la distribution de mati�ere lumineuse d�erô�t tr�es rapidement, la vitessede rotation devrait diminuer �egalement selon une d�eroissane k�epl�erienne V (R) /R�1=2. Cependant, la vitesse de rotation reste onstante, sugg�erant que les galaxiessont entour�ees d'un halo de mati�ere sombre, pouvant s'�etendre jusqu'�a 50 kp oumême 200 kp [Bahall et al., 1995℄. Dans la �gure 1.5 nous avons deux ourbes derotation pour NGC2403 et NGC2841. On peut voir la ontribution �a la vitesse dehaque omposante de la galaxie (gaz, disque et bulbe), auxquelles il faut ajouter unhalo pour tenir ompte de la vitesse de rotation onstante dans la partie externe dela galaxie.En supposant que la masse est distribu�ee sph�eriquement dans les galaxies, on peutobtenir la masse ontenue dans un rayon R �a partir de la vitesse de rotation v(R)M (R) = v2 (R)� RG (1.30)Si l'on regarde la �gure 1.5, la mati�ere lumineuse est ontenue dansun rayon de 15 kp. Le rapport masse dynamique sur luminosit�e est alors
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Fig. 1.5: Courbes de rotation pour NGC2403 et NGC2841. Dans la �gure du haut est montr�ee ladistribution de la mati�ere lumineuse. En bas, les ourbes de rotation montrent les ontributions desomposantes de haque galaxie, en ajoutant un halo pour tenir ompte de la vitesse de rotationonstante dans la partie externe de la galaxie.(M=L)dyn<15 kp � 4� 6hM�=L�. Cette valeur est l�eg�erement sup�erieure au rapportM=L, d�etermin�ee ave la masse visible (M=L)vis � 1� 3hM�=L�. En allant enoreplus loin, le rapport masse sur luminosit�e pour la masse dynamique ontenue dansun rayon de 40 kp est (M=L)dyn<40kp � 30hM�=L�. L'augmentation de M=L enfontion du rayon on�rme l'existene de mati�ere noire. La densit�e de masse assoi�ee�a M=L > 30hM�=L� est 
mat(halo) > 0:02h�1 (1.31)La d�etermination de la masse �a partir des ourbes de rotation ne peut pas être faitede mani�ere semblable pour les galaxies elliptiques, ar elles ne sont pas en rotation.� Estimation de la masse dynamique par le th�eor�eme du virielLe th�eor�eme du viriel 2T+U = 0, o�u T est l'�energie in�etique et U l'�energie poten-tielle, peut être utilis�e pour d�eterminer la masse de la galaxie ou de l'amas de galaxies,au moyen de la dispersion de vitesses radiales des galaxies. Pour une masse distribu�eeselon une sph�ere isotherme ave un rayon de oeur r et une vitesse de dispersion, lamasse totale ontenue dans un rayon r est donn�ee par [Wu and Fang, 1997℄Mviriel = ��2G r(r1 + r2r2 � rr ) (1.32)Cette m�ethode a permis pour la premi�ere fois de mettre en �evidene de lamati�ere noire dans l'amas du Coma, indiquant un rapport M=L � 300hM�=L�[Zwiky, 1933℄. [Carlberg et al., 1996℄ obtiennent une valeur similaire dans labande R : M=LR � 300hM�=L�, �a partir de 16 amas de galaxies �a un d�ealage



1.3 Mise en �evidene de mati�ere noire �a l'�ehelle des galaxies et amas degalaxies 15spetral z � 0:17 � 0:55. R�eemment l'analyse de 105 amas de galaxies par[Girardi et al., 2000℄ a fourni une valeur M=LB � 230 � 250hM�=L�. Une aug-mentation de la masse l�eg�erement plus rapide que la luminosit�e a �et�e d�etet�ee.Cet e�et reste n�eanmoins �a on�rmer. Les r�esultats mentionn�es allant de 200 �a400 hM�=L� sont inf�erieurs aux estimations plus aniennes M=LB � 750hM�=L�[Faber and Gallagher, 1979℄.Si l'on onsid�ere que les amas �etudi�es sont repr�esentatifs de l'univers, en prenantla densit�e de luminosit�e moyenne sugg�er�ee par [Fukugita et al., 1998℄ et un rapportmasse luminosit�e M=L de l'ordre de 200{400hM�=L�, on d�eduit une faible densit�ede masse 
mat 
mat(amas) � 0:2� 0:3: (1.33)[Bahall et al., 1995℄ ont d�etermin�e le rapport masse sur luminosit�e M=L pourdes galaxies spirales et elliptiques individuelles. Pour es derni�eres, les r�esultats ont�et�e �etablis en ombinant �egalement les donn�ees de rayons X, dont on parlera dansla setion suivante. Si l'on onsid�ere que les halos sombres des galaxies spirales etelliptiques typiques s'�etendent jusqu'�a � 150 � 200h�1 kp, omme sugg�er�e par lesobservations, on obtient(M=LB)spirales � 100hM�=L�(M=LB)elliptiques � 400hM�=L� (1.34)Ce r�esultat indique que les halos sombres des galaxies elliptiques sont plus massifsque les halos des galaxies spirales. La masse des amas de galaxies �etant domin�ee pardes galaxies elliptiques, la valeur �elev�ee de M=LB pour l'amas en est la ons�equene.� Estimation de la masse dynamique par les rayons XLa masse dynamique des amas de galaxies peut être d�etermin�ee au moyen desrayons X �emis par le gaz haud intergalatique. Cette m�ethode suppose que le gazest en �equilibre hydrostatique dans le potentiel de l'amas. Cependant les amas setrouvant �a des stades d'�evolution di��erents les uns des autres, ertains pr�esententdes sous-strutures, signe de la jeunesse de l'amas, qui interagissent entre eux etsubissent des ollisions. L'appliation de ette m�ethode �a des amas o�u des proessusnon hydrostatiques ont lieu ou le fait de simpli�er la mod�elisation de la temp�erature(isotherme) et du pro�l de densit�e du gaz (sph�erique), am�enent �a une sous-estimationsyst�ematique de la masse dynamique par rapport �a la m�ethode du viriel.La masse ontenue dans un rayon r est donn�ee par [Wu and Fang, 1997℄MX = �1:13� 1014M���fit � r1Mp�� kT1 kev�m(r) (1.35)o�u m(r) = (R=r)3(R=r)2 + 1 (1.36)� Z R=rr=r xpx2 � (r=r)2 3 + x2(1 + x2)2dx (1.37)o�u �fit est l'ajustement du pro�l de densit�e de surfae de la luminosit�e �a un mod�elehydrostatique et isotherme, g�en�eralement onnue par un mod�ele de �, r est le rayonde oeur et R la taille de l'amas.



16 L'�enigme de la mati�ere noireLes observations en rayons X ont permis d'estimer les ontributions �a la masse d'unamas rihe typique, qui serait d'environ 10-30 % de gaz, 2-7% de mati�ere visible et60-85% de mati�ere noire [David et al., 1995℄. Le rapport masse sur luminosit�e alul�epour des amas de galaxie est de M=LV � 100� 150hM�=L� [David et al., 1995℄. Ladensit�e de mati�ere assoi�ee �a ette valeur est de0:13h�1=250 < 
mat(amas) < 0:2h�1=250 (1.38)Les observations de rayons X de 8 amas de galaxies prohes ont fourni la valeurM=L � 100M�=L�, en supposant H0 = 50 km s�1Mp�1 [Hradeky et al., 1999℄. Ladensit�e de masse assoi�ee est 
mat(amas) � 0:2 : (1.39)
� Estimation de la masse dynamique par l'e�et de lentilles gravita-tionnellesL'image d'une galaxie lointaine qui subit un e�et de lentille gravitationnelle, dû �ala pr�esene d'un amas de galaxies en avant-plan, est fortement d�eform�ee en des arsou des arlets. Cette nouvelle tehnique permet non seulement d'estimer la masse del'amas, mais �egalement de d�eterminer sa distribution de masse. Les estimations bas�eessur ette m�ethode ne d�ependent pas des suppositions sur l'�etat dynamique de l'amas.N�eanmoins elle requiert une bonne onnaissane de la g�eom�etrie du potentiel. Cei estdonn�e par les images de la galaxie-soure, qui �eprouvent le potentiel dans des pointsdi��erents [Kneib et al., 1993℄. Pour avoir a�es �a la distribution de masse au-del�a duoeur de l'amas, o�u le potentiel d�erô�t rapidement, il faut ependant utiliser uneautre tehnique, l'e�et faible de lentille gravitationnelle subi par les galaxies faiblesplus �eloign�ees sur le iel que la galaxie-soure prinipale. Cei onsiste dans l'analysestatistique de l'orientation et de la d�eformation des images de es galaxies. Les valeursdu rapport masse sur luminosit�e M=L obtenues par l'e�et de lentille gravitationnellesont en bon aord ave elles du th�eor�eme du viriel.La masse ontenue dans un rayon r o�u le r orrespond �a la position de l'arletest d�erite par l'expression [Wu and Fang, 1997℄Mlentille = � �r2ar�rit pour les ars/arlets�r2ar�(r)�rit pour l'e�et faible de lentille gravitationnelle (1.40)o�u �rit = (2=4�G)(Ds=DdDds) est la densit�e ritique de surfae, Dd, Ds, Dds sont ladistane aux amas, la distane �a la galaxie lointaine et la distane entre l'amas et lagalaxie lointaine respetivement ; �(r) mesure la statistique du hamp de d�eformation.Au moyen de l'e�et fort de lentille gravitationnelle, [Mellier et al., 1993℄ ont pureonstruire la distribution de masse de MS2137-23, un amas qui �emet des rayons Xet est �a un d�ealage spetral z=0.313. Le rapport masse sur luminosit�e ainsi d�eduitest M=LR = 120� 50hM�=L�.L'e�et faible de lentille gravitationnelle a fourni d'autres mesures. Pour l'amasA2163, par ombinaison ave les donn�ees rayons X, le rapport alul�e estM=LV = 300� 100hM�=L� [Squires et al., 1997℄. La densit�e de mati�ere assoi�ee est
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mat = 0:3� 0:1 : (1.41)En onlusion, la densit�e de mati�ere d�etermin�ee par l'e�et de lentille gravitation-nelle est d'environ 
mat(lentille forte) � 0:2 (1.42)En moyenne la densit�e de mati�ere inf�er�ee de l'e�et faible de lentille gravitationnelleest de l'ordre de 
mat(lentille faible) � 0:3� 1 (1.43)
En onlusion, plusieurs mesures ind�ependantes qui inluent elles des amasde galaxies indiquent que la densit�e de masse de l'Univers est petite, de l'ordre de20 �a 30% la densit�e ritique. Des mesures r�eentes du rapport masse sur luminosit�edans des galaxies, groupes, amas et superamas r�ev�elent une faible densit�e 0:16�0:05.La distribution de masse suit en g�en�eral la distribution de luminosit�e �a des grandes�ehelles. Ces r�esultats ombin�es ave eux des supernov� �a grand d�ealage spetralet le spetre de l'anisotropie CMB, sugg�erent que l'Univers a une faible densit�e demati�ere onentr�ee, est plat et domin�e par une \�energie sombre" [Bahall, 2000℄.1.4 La nature de la mati�ere noireNous avons vu que la nul�eosynth�ese primordiale et les �etudes dynamiques auniveau des amas de galaxies, sugg�erent que la mati�ere noire dans l'Univers est prin-ipalement sous une forme non-baryonique. D'autre part, les ourbes de rotation degalaxies spirales, onstantes dans la partie externe de la galaxie et les pr�evisions demati�ere noire baryonique, faites �a partir de la nul�eosynth�ese primordiale, am�enent�a l'hypoth�ese que les galaxies sont entour�ees par un halo de mati�ere sombre sous laforme baryonique. Parmi les andidats non-baryoniques, on propose les axions, lesneutrinos l�egers et les WIMP (Weakly Interating Massive Partiles). Des andidatsbaryoniques pourraient être du gaz interstellaire, des r�esidus d'�etoiles, omme les�etoiles �a neutrons, les trous noirs ou les naines blanhes et �nalement les �etoiles defaible masse, omme les naines brunes ou les naines rouges.



18 L'�enigme de la mati�ere noire1.4.1 Candidats baryoniquesLes observations ont permis de ontraindre et même d'�eliminer ertains andidatsbaryoniques. On donne ii une liste de andidats possibles.1. GazUne onnaissane plus approfondie de l'�evolution des galaxies au long de las�equene de Hubble2 a permis de r�ev�eler un andidat prometteur de mati�erenoire, notamment du gaz mol�eulaire H2 froid. En e�et, nous savons aujourd'huique les galaxies sont en onstante transformation et non pas dans un �etat�g�e �a leur naissane. Les galaxies ave un disque peuvent se former �a partirde ondensats de gaz primordial en rotation lente et aussi peu strutur�esque des galaxies du type Im. Le refroidissement g�en�eral du gaz provoque uneinstabilit�e gravitationnelle, qui induit la formation d'une barre. Celle-i va �ason tour se dissoudre en bulbe. Une barre peut �eventuellement se reformer et �anouveau se transformer en bulbe, amenant �a une augmentation progressive dela masse de e dernier et du rapport bulbe/disque, typique de l'�evolution d'unegalaxie Sd en S0. La formation des �etoiles dans le disque est r�egul�ee par ladynamique globale du disque, e qui implique que les galaxies ave un disque�evoluent en une �ehelle de temps omparable �a elle de la onsommation dugaz de la galaxie. Si le gaz visible tient ompte du montant total, le gaz serait�epuis�e en 4 milliards d'ann�ees [Larson et al., 1980℄. Le taux formation stellaireest n�eanmoins onstant, notamment pour les phases interm�ediaires (de Sb �a S).Ces onsid�erations ont une impliation direte pour la nature de la mati�erenoire galatique, ar le rapport de la masse de mati�ere noire, d�eduite desourbes de rotation, sur la masse stellaire diminue syst�ematiquement en allantdes galaxies Im � Sd, moins �evolu�ees, aux galaxies Sa � S0, plus �evolu�ees,d'un fateur 102 [Pfenniger et al., 1994℄. Ce onstat ajout�e au fait que letaux de formation d'�etoiles est onstant au long de l'�evolution de la galaxie,sugg�ere que la mati�ere noire se trouve sous la forme de gaz invisible, onsomm�eprogressivement dans la formation des �etoiles. Une autre indiation de mati�erenoire sous la forme de gaz est le rapport de la densit�e de surfae de mati�erenoire, sur la densit�e de surfae du HI �MN=�HI . De l'ordre de 7-10, il estonstant en fontion du rayon, suivant le même pro�l que le HI [Freeman, 1993℄.Les ourbes de rotation sont ainsi bien ajust�ees si l'on ajoute une omposantede gaz ave le pro�l du HI, omme on peut le voir dans la �gure 1.6.Ce gaz doit être suÆsamment dispers�e pour \nourrir" des nouvelles �etoiles et se2. La lassi�ation des galaxies est faite selon une s�equene E ! S0 ! Sa ! Sb ! S ! Sd !Im, dite de Hubble, allant du type pr�eoe, ave peu de gaz et de poussi�ere, les �etoiles appartenant�a la population du type II, aux galaxies du type tardif, rihes en gaz, poussi�ere et �etoiles jeunes.Il existe ainsi quatre types de galaxies : elliptiques (E), lentiulaires (S0), spirales (Sa,Sb,S,Sd)et irr�eguli�eres (Irr). Les galaxies spirales se divisent en galaxies normales et barr�es. Au long de las�equene Sa! Sd, la luminosit�e relative du sph�ero��de diminue, la masse relative du gaz augmenteet les bras spiraux deviennent moins li�es.
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Fig. 1.6: Courbe de rotation de NGC1560, ave la omposante due au HI (ourbe en pointill�es) etla omposante stellaire (ourbe en tir�ee). La ourbe de rotation, obtenue en multipliant le pro�l duHI par un fateur 6, s'ajuste bien aux donn�ees.
trouver au même emplaement du HI, notamment dans la partie externe des ga-laxies. Pour que la densit�e du gaz soit suÆsamment importante pour ontribuer�a la mati�ere noire, le gaz doit être froid. Ainsi, des mod�eles de mati�ere noire sousla forme de gaz mol�eulaire H2 froid ont �et�e propos�es [Combes, 1999℄, la plu-part de gaz mol�eulaire dans les galaxies spirales se trouvant en e�et sous etteforme �a 10{10K. Une des possibilit�es serait de prolonger le disque visible vers lesgrands rayons ave du gaz H2, selon le pro�l du disque du HI. Dans e s�enario,le gaz se trouverait en �equilibre thermique ave le rayonnement osmologiqueet sa struture fratale garantirait sa stabilit�e. Un autre mod�ele serait elui dugaz mol�eulaire dans un halo sph�erique ou aplati. Le gaz serait moins froid etse trouverait assoi�e �a des amas de naines brunes ou d'autres objets ompats.Finalement, dans un dernier mod�ele, le gaz pourrait se trouver sous la forme deglobules de l'ordre de 10�3M�, ave une taille de 10AU. Cette hypoth�ese est�evoqu�ee pour expliquer les �ev�enements de di�usion ESE (Extreme SatteringEvents), observ�es vers des quasars [Fiedler et al., 1994℄ dus �a la di�ration our�efration par une r�egion de grande densit�e �eletronique.Les observations d'EGRET ont r�eemment mis en �evidene un ex�es d'�emissionde rayons  di�us dans le halo galatique, �eventuellement dû �a des interationsde rayons osmiques ave des nul�eons du gaz mol�eulaire, produisant des pions�0, qui ensuite se d�esint�egrent en  [Dixon et al., 1998℄. Les r�esultats de COBEont r�ev�el�e en plus du fond osmologique, une omposante froide �a 4{7K aveune olonne de densit�e 10 fois sup�erieure �a la omposante haude (�a 18K) et



20 L'�enigme de la mati�ere noiresurtout on�n�e dans la partie externe de la Galaxie [Reah et al., 1995℄. Fina-lement, une autre m�ethode de d�etetion onsiste dans l'�etude de l'absorptionUV du gaz mol�eulaire H2, au moyen du satellite FUSE lan�e en 1999.2. Les astres de faible masse� SnowballsLes snowballs sont des ondensats d'hydrog�ene et/ou d'h�elium non d�eg�en�er�e,ave une masse inf�erieure �a 0:01M�. Pendant longtemps ils furent onsid�er�esomme des andidats possibles de mati�ere noire baryonique. Cependant, plu-sieurs ontraintes exluent que le halo de notre Galaxie soit enti�erement ompos�epar es objets. L'intervalle de masse 10�37M� < MSB < 10�11M� a en e�et �et�eexlu par [Hills, 1986℄, par le omptage des rat�eres lunaires, qui indiquent lafaible fr�equene de ollisions des snowballs ave la Lune. De plus, les objets demasse inf�erieure �a 10�7M� se seraient �evapor�es �a pr�esent, ne pouvant retenirle gaz qui les ompose sur une grande �ehelle de temps [De R�ujula et al., 1992℄.Finalement, les exp�erienes de reherhe de mati�ere noire baryonique par e�etde mirolentille, EROS I et MACHO, ont permis d'�etablir que les objets om-pats de masse omprise entre 10�7M� et 10�3M� ne ontribuent pas plus de10% �a la masse du halo standard [Renault et al., 1997℄, [Alok et al., 1998℄.� Plan�etesPour que des plan�etes ontribuent signi�ativement �a la masse du halo, ilfaudrait qu'un tr�es grand nombre de plan�etes g�eantes, de l'ordre du millier,soit en orbite autour de haque �etoile dans le halo. Les exp�erienes par e�etde mirolentille, EROS I et MACHO ont ependant montr�e que les objetsompats de masse plan�etaire M < 10�3M� ne onstituent pas plus de 10%du halo. Plus de 30 plan�etes extra-solaires ont �et�e d�etet�ees dans le disque denotre Galaxie par e�ets astrom�etriques [Mary et al., 2000℄ et par oultation[Charbonneau et al., 2000℄. Ces m�ethodes se restreignent n�eanmoins au voisi-nage solaire. Les mirolentilles gravitationnelles sont une m�ethode alternativequi permet de d�epasser es limitations. Le groupe PLANET s'est d�edi�e �a lareherhe de plan�etes extra-solaires au moyen de ette tehnique, en suivantde pr�es les �ev�enements d�etet�es par les exp�erienes de mirolentille, EROS,MACHO et OGLE. D'apr�es le suivi intensif de 43 andidats mirolentille,PLANET a d�eduit que moins d'un tiers des �etoiles de masse M � 0:3M�,onstituant typiquement la population de lentilles gravitationnelles vers leCentre Galatique, poss�edent une plan�ete du type Jupiter ave des orbites d'undemi-grand axe de 1:5 < a < 4AU [Albrow et al., 2000℄.� Naines brunesLes naines brunes sont des objets de masse omprise entre 0.01 et 0:08M�, dix�a 80 fois plus massifs que Jupiter (MJ � 10�3M�). Bien que leur masse soittrop faible pour que des r�eations thermonul�eaires s'�equilibrent dans le �ur,elles produisent du 3He �a partir du deut�erium. Une ontration gravitationnelle



1.4 La nature de la mati�ere noire 21lente se poursuit jusqu'�a e que les �eletrons soient d�eg�en�er�es, puis elle se refroi-dit ind�e�niment. Du fait de leur faible luminosit�e, les naines brunes ne sont pasd�etetables dans le visible (environMV > 18) et onstituent �a pr�esent les andi-dats favoris de mati�ere noire galatique dans le disque et dans le bulbe. Depuisla d�eouverte de la premi�ere naine brune du hamp3 par [Ruiz et al., 1997℄, unepopulation inonnue de naines brunes du hamp a �et�e r�ev�el�ee par les projets derelev�e du iel DENIS4 [Delfosse et al., 1997℄, 2MASS5 [Kirkpatrik et al., 1998℄et EROS [Goldman et al., 1999℄. D'apr�es une estimation de la fontion de masseloale jusqu'�a 0.01M�, bas�ees sur les donn�ees de DENIS et 2MASS, la ontri-bution de naines brunes �a la masse du disque ne serait pas plus de 15%. Unelimite semblable a �et�e sugg�er�ee par [Zoali et al., 2000℄, pour la fration denaines brunes dans le bulbe, �a partir de la d�etermination de la fontion demasse dans le bulbe, ave les donn�ees prohe infrarouge du HST6.Pour e qui onerne le halo sombre de notre Galaxie, une ontrainte pour lesmasses de naines brunes a �et�e donn�ee par les r�esultats ombin�es de EROS I etEROS II. La masse du halo serait en e�et ompos�ee au plus par 20% d'objetsompats de masse omprise entre 10�2M� et 10�1M� [Lasserre et al., 2000℄.� Naines rougesLes naines rouges sont des �etoiles de masse allant de 0:08M� �a 0:5M�. Bienqu'elles brûlent de l'hydrog�ene, elles sont peu lumineuses (environ 8 < MV <18). Cependant, elles peuvent être d�etet�ees par leur �emission infrarouge ouleur mouvement propre, par des t�elesopes suÆsamment sensibles. Les nainesrouges sont les �etoiles les plus nombreuses dans le disque. On ne les onsid�ereplus omme des andidats de mati�ere noire, ar �a l'heure atuelle leur fontionde masse dans le disque est raisonnablement bien d�etermin�ee jusqu'�a 0:06M�,�a partir des donn�ees du t�elesope spatial Hubble, le HST [Gould et al., 1997℄.Dans le bulbe, la masse de naines rouges ommene a être �egalement bienonnue. Toujours �a partir des donn�ees du HST, la fontion de masse dans lebulbe a pu être d�eduite jusqu'�a 0:35M� par [Holtzman et al., 1998℄ et ensuitejusqu'�a 0:15M� par [Zoali et al., 2000℄.Plusieurs r�esultats exluent que le halo de notre Galaxie soit ompos�e par esobjets. En e�et, les donn�ees du hamp profond du t�elesope spatial Hubble, leHDF, ont permis de d�eteter des naines rouges du halo, �a partir de rit�eres deouleur [Flynn et al., 1996℄. La fration de naines rouges ave une magnitudelimite de MI < 14, qui omposerait le halo serait au plus de 1%. Le groupeEROS II a �egalement pu �etablir une limite, moins ontraignante, en reher-hant de naines rouges par mouvement propre sur 250Æ2 de iel. La frationde naines rouges ave une magnitude limite MI < 17 est estim�e inf�erieure�a 20% [Goldman, 2001℄. De plus, le rayonnement �emis par le halo serait in-frarouge, si les naines rouges �etaient les onstituants prinipaux [Peaok, 1999℄.3. D'autres naines brunes �etaient onnues avant, appartenant toutefois �a des amas d'�etoiles4. Deep Near-Infrared Survey5. 2 Miron All-Sky Survey6. Hubble Spae Telesope



22 L'�enigme de la mati�ere noire3. Les r�esidus stellaires� Naines blanhesLes naines blanhes sont des r�esidus d'�etoiles de masses M < 8M� dont laformation est assoi�ee �a l'�ejetion d'�el�ements lourds dans le milieu interstellaire.L'hypoth�ese d'un halo de naines blanhes semble �eart�ee par plusieurs �etudes.L'abondane du fer dispers�e par les supernov� du type Ia prohes impliqueque la fration de naines blanhes qui omposerait le halo est au plus 10-50%[Canal et al., 1997℄. L'observation de naines blanhes ave le t�elesope spatialeHubble indique qu'il existe 12 fois moins de naines blanhes que les pr�evisions,si on onsid�ere que 50% du halo est ompos�e de tels objets [Kawaler, ℄. Deplus, la reherhe de naines blanhes par mouvement propre e�etu�e par[Goldman, 2001℄ du groupe EROS a permis de donner une limite sup�erieure�a la ontribution de es objets : les naines blanhes ave une magnitudeMv = 17:5 omposerait au plus 10% d'un halo standard �a 95% de degr�e deon�ane ou au plus 5% pour de naines blanhes ave un âge de 14 milliardsd'ann�ees.� Les �etoiles �a neutronsUne ontribution signi�ative d'�etoiles �a neutron �a la mati�ere noire est �eart�eepar l'absene d'�el�ements lourds, normalement �ejet�es par les �etoiles massivesen �n de vie. La m�etalliit�e d'�etoiles de deuxi�eme g�en�eration devrait �egalementtraduire une formation intense de �etoiles �a neutrons. Les mesures spetroso-piques n'indiquent en e�et pas un taux �elev�ee d'�el�ements lourds dans le milieuinterstellaire [Carswell et al., 1994℄.� Les trous noirs supermassifsContrairement aux �etoiles �a neutrons dont nous avons parl�e plus haut, les troussupermassifs noirs (M > 103M�) peuvent se former sans �ejetion d'�el�ementslourds dans le milieu interstellaire. Cependant leur formation se ferait sentirpar la disloation de galaxies naines et d'amas globulaires (si M > 106M�).Les observations ne on�rment n�eanmoins pas ette hypoth�ese [Carr, 1998℄.4. Les trous noirs primordiauxDes trous noirs primordiaux se seraient form�es �a partir des utuations rela-tives de densit�e pendant la p�eriode de transition d'un Univers de plasma, quarkset gluons �a un Univers de nul�eons (t � 10�4). Les objets responsables pourles andidats de mirolentille en diretion du LMC pourrait en e�et être destrous noirs primordiaux [Alok et al., 1997℄,[Ansari et al., 1996℄. Cei reste e-pendant une hypoth�ese peu solide, ar la masse de es objets est mal onnue.



1.4 La nature de la mati�ere noire 231.4.2 Candidats non-baryoniquesNous avons vu que la ontribution de la mati�ere �a la densit�e ritique 
mat estd'environ 30%, dont seulement 5% sont ompos�es de mati�ere baryonique. La majeurepartie de la mati�ere se trouve par ons�equent sous la forme non-baryonique, les an-didats les plus probables �etant des partiules �el�ementaires, originaires de l'Universprimordial.Une grande partie des andidats non-baryoniques est une pr�edition de laPhysique de Partiules, dont l'existene �etait n�eessaire pour surmonter ertainsprobl�emes sans onnexion direte ave la mati�ere noire au niveau osmologique. Lespartiules stables et interagissant faiblement, de mani�ere �a ne pas se d�esint�egrer ous'annihiler, survivant jusqu'�a pr�esent, sont du plus grand int�erêt pour la osmologie.On onsid�ere deux types de mati�ere noire non-baryonique : de la mati�ere relativisteou mati�ere noire haude et de la mati�ere non-relativiste ou mati�ere noire froide. Lesneutrinos l�egers pourraient onstituer la mati�ere noire haude. Les WIMP et lesaxions sont des andidats pour la mati�ere noire froide. Les exp�erienes de reherhede andidats non-baryoniques indiquent que la mati�ere noire non-baryonique pourraitêtre onstitu�ee de neutrinos l�egers et de partiules massives, qui se seraient d�eoupl�esdu reste de l'Univers avant la nul�eosynth�ese primordiale.� Les neutrinosL'Univers primordial, �a l'�epoque de la nul�eosynth�ese, est ompos�e de nul�eons,de photons et de trois esp�ees de neutrinos. Ces derniers ne poss�edent pas de massedans le adre du mod�ele standard minimal de la physique des partiules. Le d�e�it deneutrinos �eletroniques �e provenant du Soleil, on�rm�e par les exp�erienes GALLEX[Anselman and others, 1995℄ et Kamiokande [Suzuki, 1995℄, pouvait toutefois êtreexpliqu�e par des neutrinos massifs, qui poss�edent la propri�et�e d'osiller entre lestrois saveurs (�e; ��; �� ). Ces r�esultats sugg�ereraient que les neutrinos pourraientavoir suÆsamment de masse pour rendre ompte de la densit�e ritique. La mati�erenoire serait don haude, onstitu�ee par des neutrinos l�egers, de l'ordre de quelqueseV, relativistes au moment de leur d�eouplage. Dans e s�enario, les strutures plusgrandes se forment d'abord, omme les superamas. Ensuite par fragmentation ellesdonnent naissane aux objets plus petits, omme les galaxies. Cet ordre de formationserait dû �a la grande vitesse des neutrinos, qui e�aent les inhomog�en�eit�es en sed�epla�ant des r�egions de grande densit�e aux r�egions moins denses. Cependant, lesobservations des t�elesopes Kek de 10m de diam�etre et du HST, ont r�ev�el�e que lesgalaxies se sont form�ees �a un d�ealage vers le rouge z � 2� 4, les amas �a z � 0� 1et que les superamas sont atuellement en ours de formation [Turner, 1999℄. Ceipourrait être expliqu�e par des partiules de mati�ere noire froide, qui ne se d�eplaentpas suÆsamment vite pour rendre homog�ene les di��erentes r�egions, permettant ainsila formation de strutures plus petites en premier lieu. Les neutrinos l�egers semblentdon être moins favoris�es. De plus, l'osillation des neutrinos �etant d�e�nitivementon�rm�ee par l'exp�eriene SUPERKAMIOKANDE [Fukuda et al., 1998℄, ave unegamme de masse m�� � 0:03�1eV , on obtient seulement 
� � 0:0003�0:001h�20 . Enonlusion, bien que le nombre de neutrinos, provenant du Big Bang soit de l'ordre



24 L'�enigme de la mati�ere noiredu nombre de photons et que les neutrinos l�egers repr�esentent autant de masse queles �etoiles brillantes, leur ontribution �a la densit�e de mati�ere non-baryonique estn�egligeable. Les neutrinos tr�es massifs, ave masses omprises entre quelques GeV etplusieurs TeV, ont �et�e exlus par les exp�erienes de physique de partiules.� WIMPLa mati�ere noire froide reste le s�enario le plus plausible, dont un des andi-dats sont les WIMP (Weak Interating Partiles). Dans le adre des mod�eles su-persym�etriques (SUSY) de la physique des partiules, les partiules stables les plusl�eg�eres sont d�esign�ees par WIMP �. Le d�eouplage des WIMP du reste de l'Universa lieu bien avant la nul�eosynth�ese, en vertu de leur grande masse, m� � GeV
�h2 ' �3� 10�27 m3 se�1�Av � (1.44)o�u �A est la setion eÆae d'annihilation et v la vitesse �a l'�epoque du d�eouplage.Si l'on prend �A � 10�9GeV�2, la setion eÆae pour l'interation faible et v � =4on obtient 
�h2 � 1. Ces partiules sont don �a prendre en onsid�eration d'un pointde vue osmologique et en tant que onstituants de halos galatiques (leur vitessenon-relativiste au moment du d�eouplage, les on�nerait aux alentours des galaxies).Toutefois, le LEP a exlu les WIMP de masses jusqu'�a 41GeV. Dans l'avenir d'autresexp�erienes, plus sensibles, pourront ontraindre les WIMP plus massifs, notamment,les exp�erienes ATLAS et CMS au futur LHC (Large Hadron Collider).� AxionsLes axions sont des partiules extrêmement l�eg�eres (ma � 10�4 eV � 10%), in-troduites pour r�esoudre la violation de la sym�etrie CP 7, dans la hromodynamiquequantique [Peei and Quinn, 1977℄. Le param�etre de densit�e des axions peut êtredonn�e par 
a = ( ma10�5eV )�1 (1.45)o�uma est la masse de l'axion. Les exp�erienes de laboratoire et l'�etude de la supernovaSN1987A [Turner, 1988℄ ont permis d'�evaluer leur masse �a ma � 10�3{10�6 eV. Ensupposant que la mati�ere noire dans le halo galatique est ompos�ee enti�erementd'axions ave une densit�e loale du halo �halo = 0:45GeV m�3, ela implique une tr�esgrande densit�e loale d'axions 0 (1014m�3). Les premiers r�esultats d'une reherhed'axions l�egers dans le halo, bas�ee sur la onversion d'un axion en un seul photon enpr�esene d'un hamp magn�etique, a exlu les masses omprises entre 2:9 � 10�6 eV�a 3:3 � 10�6 eV, pour les axions du mod�ele KSVZ [Hagmann et al., 1998℄. Si l'onsubstitue les valeurs ma � 10�3{10�6 eV dans l'�equation 1.45, on obtient 
ah2 �10�2{10, e qui montre que l'axion est un des andidats les plus plausibles de mati�erenoire froide. Jusqu'�a pr�esent auun axion n'a ependant pu être d�etet�e.7. C est l'op�eration de onjugaison de harge et P l'op�eration parit�e
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26 La mati�ere noire dans notre galaxiepremi�ere fois la myst�erieuse Voie Lat�ee et d�eouvre alors que elle-i est ompos�eepar des myriades de petites �etoiles. Un si�ele et demi plus tard, �a partir du omptaged'�etoiles, William Hershel essaye de d�eterminer la taille et la forme de la galaxie.Cei onstitue le premier e�ort syst�ematique de la mesure de la distribution spatialedes �etoiles. C'est au 20eme si�ele, que l'on inaugure une nouvelle �ere dans l'�etudeapprofondie de notre Galaxie, en introduisant des tehniques modernes. La visionmoderne de notre Galaxie sera apport�ee par Harlow Shapley en 1918 [Shapley, 1918℄,en d�eouvrant que le soleil ne se situe pas au entre. Il montra en e�et, �a partirde la distribution d'amas globulaires, que le Centre galatique se trouve dans laonstellation du Sagittaire �a une distane du soleil estim�ee �a 13 kp. La distanegalatoentrique R�, est un des param�etres fondamentaux de la desription del'�ehelle de la Galaxie, aujourd'hui �evalu�e �a 7.5{8.5 kp. En 1922 [Kapteyn, 1922℄ombina le omptage d'�etoiles, les vitesses radiales et les mouvements propres pourd�eriver un mod�ele d�etaill�e de la taille et la forme de notre Galaxie. Il donna unepremi�ere estimation plausible de la masse totale de la Galaxie 0:6 � 1 � 1011M�.En revanhe, il n�egligea l'absorption interstellaire, son mod�ele galatique et le soleilau entre d�erivant en v�erit�e plus les zones d'absorption que la g�eom�etrie e�etivede la Galaxie. Par la suite, les observations en radio et en infrarouge ont permis deonnâ�tre plus pr�eis�ement les di��erentes omposantes galatiques, omme le bulbeet les bras spiraux dont les premi�eres images ont �et�e obtenues durant la deuxi�emeGuerre Mondiale par radio.Avant de poursuivre l'�etude de la mati�ere noire dans le as sp�ei�que de la VoieLat�ee, on ommene par d�erire les di��erentes omposantes galatiques.2.1.1 Le disque mineLe disque mine est la omposante prinipale des galaxies spirales et onstituesa partie visible. Il est un m�elange omplexe d'objets stellaires de di��erents âges,m�etalliit�es1 et vitesses de dispersion. Les e�ets de mar�ee dûs aux galaxies lesplus prohes, omme les Nuages de Magellan et l'interation de notre Galaxie avele milieu interstellaire sont vraisemblablement responsables du gauhissement desextr�emit�es du disque.Plusieurs tentatives s�erieuses pour d�erire la struture g�eom�etrique de la Galaxieont �et�e entreprises d�es le d�ebut du si�ele en faisant usage du omptage d'�etoiles[Kapteyn, 1922℄,[Oort, 1938℄,[Bok and Basinski, 1964℄. La m�ethode onsistait dansl'inversion de l'�equation fondamentale de la statistique stellaire, a�n d'obtenir ladensit�e, la fontion de luminosit�e et l'absorption [Bahall, 1986℄. Cette m�ethodepr�esentait n�eanmoins ertains inonv�enients, ar l'inversion de l'int�egrale pour1. La m�etalliit�e est le logarithme de l'abondane des �el�ements plus lourds que H et He rapport�e�a la valeur du soleil : [M=H ℄ = log10Z=Z� o�u Z =M=H: Les m�etaux se forment essentiellement ausein des �etoiles massives. Une fois rejet�es dans le milieu interstellaire, �a la �n de la vie de l'�etoile,ils sont reyl�es dans le gaz �a partir duquel se forment des nouvelles �etoiles. Ainsi, plus l'�etoile estjeune, plus le gaz a �et�e pr�ealablement enrihi par des �el�ements lourds.



2.1 Les omposantes de la Voie Lat�ee 27le nombre d'�etoiles projet�e sur le iel est math�ematiquement instable et donnedes r�esultats peu �ables, surtout pour des donn�ees de basse r�esolution et malalibr�es, omme '�etait le as �a l'�epoque. Dans les ann�ees 80, on se tourna versune autre tehnique. On essaya en e�et de r�esoudre par it�eration l'int�egrale enintroduisant des mod�eles pour la densit�e stellaire et la fontion de luminosit�e.Ceux-i �etaient valid�es par la onvergene vers des r�esultats ompatibles ave lesparam�etres observ�es (magnitudes apparentes, ouleurs) fournis par le omptaged'�etoiles. Plusieurs mod�eles ont �et�e �etablis ave un degr�e de omplexit�e variable[Bahall and Soneira, 1980b℄,[Gilmore, 1984℄,[Robin and Creze, 1986℄, permettantde d�erire onvenablement la distribution d'�etoiles en fontion de la magnitudeapparente et de la ouleur, pour di��erentes diretions dans le iel. Le mod�ele leplus r�epandu et ouramment utilis�e onnue sous le nom de mod�ele standard deBahall et Soneira [Bahall and Soneira, 1980b℄ onsiste en un disque ave unepopulation d'�etoiles du type I2 et un sph�ero��de dont la population stellaire est dutype II3. D'autres omposantes ont �et�e ajout�ees au mod�ele plus tard, omme unbulbe entrale, un disque �epais et un halo sombre.Ainsi, la densit�e stellaire du disque selon le mod�ele standard de Bahall et Soneira,est d�erite par une double exponentielle qui d�epend de la diretion radiale R et de lahauteur z. En oordonn�ees ylindriques (R; z; �), entr�ees sur l'axe de sym�etrie de laVoie Lat�ee, on obtient :�(R; z) = ��2h exp ��R � R�Rd � exp ��jzjh � ; (2.1)o�u Rd est l'�ehelle de longueur dans la diretion radiale de l'ordre de Rd � 2:5{3.5 kp et h est l'�ehelle de hauteur ave des valeurs typiques de � 300 p[Bahall, 1986℄, � 325 p [Bahall and Soneira, 1980b℄, [Han and Gould, 1995a℄. R�est la distane au Centre Galatique, dont la valeur reommand�ee par l'IAU (Interna-tional Astronomial Union) est R� = 8:5 kp. �� repr�esente la densit�e de olonne auvoisinage du soleil4 allant de 40 �a 100M�p�2. La masse totale du disque peut alorsêtre d�etermin�ee par l'expression suivante :Mdisque = 2���R2� exp �R�Rd � (2.2)La masse totale du disque lumineux varie entre 5:8� 1010M� [Robin et al., 1992℄et 6 � 1010M� [Bahall, 1986℄. La taille du disque a �et�e estim�e �a 14{15 kp[Robin et al., 1992℄.2. Les �etoiles appartenant �a une population du type I sont des �etoiles g�en�eralement jeunes (quelquesentaines de millions d'ann�ees), d'orbite irulaire dans le plan galatique et poss�edant des �el�ementslourds.3. Les �etoiles d'une population du type II sont vieilles, ne pr�esentant pas de mouvement de rotation,mais une grande dispersion de vitesses. Elles poss�edent tr�es peu d'�el�ements lourds. Les �etoiles dusph�ero��de en sont des exemples.4. Le voisinage solaire est d�e�ni omme �etant une sph�ere de quelques dizaines de parses de rayon.Un parse (p) orrespond �a environ 3� 1016 m�etres.



28 La mati�ere noire dans notre galaxieM�ethode Rd en kp R�ef�ereneComptage d'�etoiles 3.5 [Bahall and Soneira, 1980b℄Dispersion de vitesse radiale et tangentiellede g�eantes �a basse latitude 4:4� 0:3 [Lewis and Freeman, 1989℄Comptage de naines du type M,donn�ees HST 3� 0:4 [Gould et al., 1996℄Tab. 2.1:Mesures de l'�ehelle de longueur du disqueRd. La d�etermination de l'�ehelle de longueur dubulbe faite par [Gould et al., 1996℄ est relativement libre de suppositions sur la struture Galatique.2.1.2 Le disque �epaisCette omposante galatique fut introduite par Gilmore et Reid en 1983[Gilmore and Reid, 1983℄, ar le mod�ele standard de Bahall et Soneira ne semblaitpas suÆsant pour tenir ompte de leurs observations. Cei donna naissane �a unelarge pol�emique, surtout sur le vrai besoin d'une troisi�eme omposante, une foisav�er�e que les observations de Gilmore et Reid �etait en r�ealit�e bien ajust�ees par lemod�ele standard de [Bahall, 1986℄. Par la suite, l'existene du disque �epais fut miseen ause maintes fois, même plus r�eemment[Freudenreih, 1996℄. N�eanmoins, apr�esplus d'une d�eennie de ontroverse suÆsamment de donn�ees ont �et�e umul�ees enfaveur de l'existene de ette omposante.La renontre de notre galaxie au d�ebut de sa formation ave une autre galaxiesatellite plus petite, pourrait être �a l'origine du disque �epais [Robin et al., 1996℄.Lors de l'absorption de la galaxie moins massive par la nôtre, le disque se serait�ehau��e produisant une plus grande dispersion de vitesses, ei se traduisant parl'augmentation de l'�epaisseur du disque. Par la suite, le refroidissement du gaz auraitpermis la formation d'�etoiles dans le disque mine. La fusion de galaxies est ourante,on ite omme exemple les Nuages de Magellan et la galaxie g�eante prohe M31 quivraisemblablement se fusionneront ave la Voie Lat�ee d'ii 1010 ann�ees.Le disque �epais, moins allong�e que le disque mine, est onstitu�e par unepopulation d'�etoiles vieilles de faible m�etalliit�e (� �0:7 � 0:2 dex) form�ees �a unemême �epoque, poss�edant une large distribution de vitesses. Bien que l'âge soitfaiblement ontraint, il est estim�e �a 11 � 109 ann�ees [Robin et al., 1996℄, e qui lerend l�eg�erement plus vieux que le disque mine et plus jeune que le halo.La densit�e stellaire du disque �epais peut être d�erite par une double-exponentielle :�(R; z) = ��2h exp ��R � R�Rd � exp ��jzjh � ; (2.3)o�u Rd est l'�ehelle de longueur, h l'�ehelle de hauteur et �� repr�esente la densit�ede surfae au voisinage du soleil. La param�etrisation du disque �epais reste inertaine.L'�ehelle de hauteur varie entre h � 700 p [Yamagata and Yoshii, 1992℄ et 1500 p[Reid and Majewski, 1993℄. L'�ehelle de longueur serait de l'ordre de elle du disquemine.



2.1 Les omposantes de la Voie Lat�ee 29Selon le mod�ele de Besan�on [Robin et al., 1996℄, les estimations faites �a partirdu omptage d'�etoiles dans plusieurs diretions indiquent que l'�ehelle de hauteur estde h � 760� 50 p et l'�ehelle de longueur Rd � 2:8 � 0:8 kp. La masse totale dudisque �epais est estim�e �a 9 � 109M� (la densit�e loale est de 1-4% relativement audisque mine). Dans e mod�ele, la densit�e stellaire pour le disque �epais est repr�esent�eepar une double-exponentielle tronqu�ee. Pour des petites distanes, la loi de densit�esuit une parabole et pour des grandes distanes, la loi est exponentielle. Cei garantitla ontinuit�e et la d�erivabilit�e de la fontion de densit�e, ontrairement �a au mod�eleexponentiel : �(R; z) / 8<: exp h�R�R�Rd i h1� 1=hxl(2+xl=h)z2i si z � xlexp h�R�R�Rd i exp h� jzjh i si z > xl ; (2.4)o�u xl est la distane au plan galatique �a partir de laquelle la loi de densit�e devientune exponentielle. Le param�etre xl d�epend de l'�ehelle de hauteur et de la densit�eloale selon la formule suivantexl = 1358:6� 1:35� nh+ 2:335�4 � nh2 (2.5)�nr � (8:1775�1 + 5:817� 10�3 � nh) (2.6)ave nh = h1 p (2.7)nr = �01:22� 10�3�etoiles p�3 (2.8)2.1.3 Le milieu interstellaire et les bras spirauxLe mat�eriel interstellaire fortement on�n�e au plan galatique et onentr�e dansles bras spiraux, onstitue �a peu pr�es 10% de la masse totale de notre galaxie. Il estun m�elange de gaz, poussi�ere (de la dimension du �m) et de rayons osmiques. Dansles ann�ees 1970, le satellite Copernius a mis en �evidene une deuxi�eme omposantede gaz interstellaire tr�es haud ave des temp�eratures de l'ordre de 105 � 106K etplus dilu�e, 10�3atomes=m3 au lieu de 1 atome=m3 dans le plan du disque. Cetteomposante forme une enveloppe qui entoure toute la Voie Lat�ee et qui s'�etendjusqu'�a quelques kiloparses.La forme exate des bras spiraux reste mal onnue onnue. En e�et, notre posi-tion dans la Galaxie restreint nos observations au niveau du plan des bras spiraux.Cette limitation est renfor�ee par l'absorption des nuages de poussi�ere interstellaire.Les observations infrarouges, radio et dans ertains as optiques, montrent que lesbras spiraux sont des r�egions rihes en hydrog�ene ionis�e, en �etoiles jeunes et nuagesmol�eulaires, dont la onentration est 2 �a 3 fois sup�erieure au milieu interbras. L'ori-gine de la struture spirale de notre galaxie a provoqu�e maintes d�ebats, allant de laproposition d'une faible perturbation, qui par rotation di��erentielle aurait donn�audisque une forme spirale, �a la th�eorie de l'onde de densit�e, elle-i plus plausible, ar



30 La mati�ere noire dans notre galaxiedans le premier as la struture spirale disparâ�trait en quelques entaines de millionsd'ann�ees. Selon le deuxi�eme s�enario, les bras spiraux �etant une variation d'onde dela densit�e du disque, tournent omme un orps solide, alors que le gaz en traversantl'onde se ompresse et ainsi forme des �etoiles.2.1.4 Le sph�ero��deLe sph�ero��de ou halo stellaire, onsid�er�e omme un prolongement du bulbe,est onstitu�e par une population d'�etoiles dites du type II, essentiellement desous-naines et d'amas globulaires. Ces objets, les plus vieux de la Galaxie, se sontform�es avant l'enrihissement en m�etaux du milieu interstellaire. La m�etalliit�e dusph�ero��de est par ons�equent faible [Fe/H℄ = �1:75�0:25 dex, son âge �etant estim�e �a14 � 109 ann�ees [Bergbush and Vandenberg, 1992℄. Les amas globulaires pr�esententun rapport masse-luminosit�eM=L anormalement petit en omparaison ave d'autressyst�emes vieux. Cei pourrait s'expliquer par l'�evaporation de la plupart de la masseinitiale des �etoiles de faible masse.La densit�e stellaire peut être d�erite par une distribution sph�erique �(R) / R�3dite pro�l de Hubble ou une loi en R 14 d�esign�ee par pro�l de Vauouleurs. Cettederni�ere loi de densit�e a �et�e adopt�ee par le mod�ele standard de Bahall & Soneira[Bahall, 1986℄ sous la forme suivante�(R) = �� exp(�10:093(R=R�)1=4 + 10:093) (2.9)�� 1:25(R=R�)�6=8 si R < 0:03R�(R=R�)�7=8[1� 0:08669=(R=R�)1=4 si R � 0:03R� ; (2.10)o�u R� est la distane galatoentrique et �� la densit�e de masse loale es-tim�ee �a 6:4 � 10�5M�p�3 par [Gould et al., 1998℄ et �a 4:15 � 10�5M�p�3 par[Robin et al., 2000℄. La distane radiale qui ontient plus de 50% de la luminosit�edu halo stellaire est de l'ordre de � 2 � 3 kp. La masse totale du sph�ero��de est de1 � 3 � 109M� [Bahall, 1986℄, sa ontribution �a la dynamique galatique �etant enons�equene faible.Par la suite, d'autres mod�eles ont �et�e propos�es dont elui de Besan�on, obtenu �apartir d'un ensemble onsid�erable de donn�ees de di��erentes exp�erienes de omptaged'�etoiles [Robin et al., 2000℄�(R; z) = ��(R2 + z2�2 )�n=2 : (2.11)Les valeurs pour l'index n et l'aplatissement � = =a sont n � 2:44 et � � 0:76ou n � 2 et � � 0:5. L'index n estim�e par e mod�ele est plus petit que les pr�evisionsportait �a le roire. En e�et, les amas globulaires semblent être bien d�erits par une loide puissane d'indie n � 3:5 et � = 1 [Harris, 1976℄, [Zinn, 1985℄. Par ailleurs, �a partirdes observations d'�etoiles RR-Lyr�, les valeurs inf�er�ees sont �a n � 3:2�0:3 et � = 0:5[Sluis and Arnold, 1998℄. Finalement, le omptage de naines du type K observ�ees



2.1 Les omposantes de la Voie Lat�ee 31ave le HST donne n � 3:06 � 0:22 et � = 0:8 � 0:1 [Gould et al., 1998℄. Cettederni�ere valeur pour l'aplatissement est en aord ave elle de Bahall et Soneira� = 0:85� 0:13 [Bahall, 1986℄. Bien que tous es r�esultats indiquent des valeurs del'index n sup�erieures �a elle du mod�ele de Besan�on, il est naturel d'imaginer que lepro�l du sph�ero��de soit omparable �a elui du halo sombre qui devrait suivre une loide index n = 2, en onformit�e ave la ourbe de rotation et des r�esultats mirolentilles[Alok et al., 1997℄.2.1.5 Le halo sombrePour expliquer que la ourbe de rotation de notre Galaxie ne diminue pas au-del�a du sph�ero��de visible, il faut ajouter une omposante sombre tr�es �etendue etmassive mais peu loalement dense. En e�et, le halo aurait une masse trois foissup�erieure �a la partie visible de la Galaxie. La densit�e de masse du halo sombre en o-ordonn�ees ylindriques peut être d�erite par un mod�ele simple, une sph�ere isothermeen �equilibre hydrostatique ave la gravit�e, onnu sous le nom de mod�ele standard duhalo [Caldwell and Ostriker, 1981℄�(R) = ��R2� +R2R2 +R2 (2.12)o�u R est le rayon de oeur du halo (2{10 kp), R� est la distane galatoentriquedu soleil et �� est la densit�e de masse loale. Si on onvertit ette formule dans lesyst�eme de oordonn�ees ylindriques entr�ees sur l'axe de sym�etrie de la Voie lat�ee,on obtient �(z) = �� R2� +R2z2 +R2� � 2zR� os +R2 (2.13)o�u  est l'angle entre la ligne de vis�ee et le Centre Galatique (os = os b os `o�u (`; b) sont les oordonn�es galatiques de la ible).Pour tenir ompte de la possibilit�e d'un aplatissement du halo, d'autres mod�elesqui g�en�eralisent le mod�ele sph�erique, les mod�eles \en loi de puissane", ont �et�e pro-pos�es [Evans, 1993, Evans, 1994℄. En oordonn�ees ylindriques le pro�l de densit�e estdonn�e par�(R; z) = V 2a R�4�Gq2 R2(1 + 2q2) +R2(1� �q2) + z2[2� (1 + �)=q2℄(R2 +R2 + z2=q2)(�+4)=2 (2.14)o�u R est le rayon de oeur du halo et q est le param�etre d'aplatissement8<: q < 1 ! halo aplati et irulaireq = 1 ! halo sph�eriqueq > 1 ! halo allong�e vertialementLe param�etre � est proportionnel �a la pente logarithmique de la ourbe derotation pour des grands rayons



32 La mati�ere noire dans notre galaxie8<: � < 0 ! ourbe de rotation roissante� = 0 ! ourbe de rotation plate� > 0 ! ourbe de rotation d�eroissanteFinalement, le dernier param�etre, la vitesse de normalisation Va est d�etermin�ee �apartir de la vitesse irulaire vrot au niveau du soleilv2a = v2rotR2 +R2�R2� (2.15)2.1.6 Le Centre Galatique (< 100 p)Le Centre Galatique se situe �a � = 17h42:4min; Æ = �28Æ550 �a une distane de8.5 kp du soleil. La forte absorption interstellaire, pouvant atteindre V � 25 � 30magnitudes dans le entre proprement dit, restreint les observations dans le visible�a des objets brillants. Ainsi, les observations radio, infrarouge, mais aussi en rayonsX et , ont permis de d�evoiler un amas d'�etoiles de grande densit�e indiquant uneativit�e e�ervesente de formation d'�etoiles, inattendue dans le vieux noyau de notreGalaxie. En e�et, dans la r�egion la plus entrale inf�erieure �a 10 p, un grand nombred'�etoiles jeunes O et B a �et�e mis en �evidene par l'�emission infrarouge entre 30 a 50�m due aux nuages de gaz HII ionis�e par les �etoiles jeunes. De plus, dans un rayon de150 p autour du Centre Galatique, 23 masers radio de m�ethanol (6.668 GHz) ont�et�e d�eouverts, sugg�erant un taux de formation semblable aux bras spiraux dans ledisque [Caswell, 1996℄.Les soures maser radio d'hydroxyl (1.612GHz) permettent non seulementd'�etudier la distribution d'�etoiles jeunes, mais �egalement elle des �etoiles plus âg�ees.De fait, des �etoiles de 0:7� 6 M� traversent �a la �n de leur vie une phase de ourtedur�ee, de 105 � 106 ans, appel�ee Branhe Asymptotique des G�eantes (AGB). Cettephase est arat�eris�ee par une variabilit�e de longue p�eriode, de 200 � 2000 jours(�etoiles Mira) et une perte de masse signi�ative (> 10�7M�=an) assoi�ee �a un fortvent stellaire. La radiation ultraviolette p�en�etrant l'enveloppe stellaire en expansion,photodissoie la vapeur d'eau et r�ee ainsi une oquille d'hydroxyl (OH) autourde l'�etoile g�eante rouge. Les radiaux de OH, exit�es par les rayons infrarougesdûs aux poussi�eres entourant l'�etoile, �emettent alors un rayonnement maser dequelques MHz. Les �etoiles ainsi assoi�ees �a un maser sont onnus sous le nom deOH/IR [Winnberg, 1996℄. La vitesse d'expansion de l'enveloppe des �etoiles OH/IRd�epend de leur luminosit�e et m�etalliit�e. Deux groupes d'�etoiles ont �et�e observ�es par[Blommaert, 1996℄ : le premier, ave une vitesse d'expansion sup�erieure �a 17 km=sd'�etoiles plus lumineuses et don plus massives de 1 �a 4 M� et en ons�equene plusjeunes, leur rihesse en m�etaux et la vitesse de dispersion (� � 60 kms�1) �etantsemblable aux �etoiles du disque ; le deuxi�eme groupe onstitu�e par des �etoiles aveune vitesse d'expansion plus faible inf�erieure �a 17km/s, moins lumineuses et moinsrihes en m�etaux, pr�esentent une dispersion de vitesse � � 110 kms�1 semblableaux �etoiles du bulbe. Ce r�esultat sugg�ere une population mixte dans le CentreGalatique, de di��erents âges, les plus jeunes �etant plus rihes en m�etaux, grâe �a



2.1 Les omposantes de la Voie Lat�ee 33l'enrihissement d'�el�ements dû aux explosions supernov� et �a la perte de masse desg�eantes et superg�eantes form�ees plu tôt.La masse dynamiqueM(R) ontenue dans un rayon R peut être alul�e �a partir dela vitesse radiale des �etoiles OH/IR dans la r�egion onern�ee. Ainsi, dans un rayon de0.5 p du Centre Galatique on a �evalu�e la masse �a 2�106M�. Une intense soure radioSagittarius A*, o��nidant �a une arseonde pr�es ave le entre de l'amas d'�etoiles detr�es grande densit�e, pourrait être un andidat trou noir. La on�rmation est attenduedans les ann�ees �a venir, par des tehniques d'interf�erom�etrie apables d'observer laourbure de la lumi�ere des �etoiles autour de la soure radio.2.1.7 Le bulbe/barreL'�etude de la densit�e stellaire est surtout restreinte aux observations infrarouges�a ause de l'importante absorption de la lumi�ere visible par les ouhes de poussi�ereinterstellaire vers le Centre Galatique. Toutefois, quelques fenêtres d�egag�ees de esdenses nuages de poussi�ere permettent d'a�eder aux �etoiles dans le domaine duvisible. Ainsi, une des r�egions les plus �etudi�ees et le plus onnues dans le bulbe estla fenêtre de Baade situ�ee �a une longitude l = 1o et une latitude b = �3:9o et dontla ligne de vis�ee passe �a 550 p au-dessous du Centre de la Galaxie. Le bulbe estonstitu�e d'une population mixte de di��erents âges et une vari�et�e de m�etalliit�es.Il existe en e�et un nombre signi�atif de RR Lyr� et d'�etoiles de longue p�eriode(LPV) arat�eristiques des vieux amas globulaires du sph�ero��de pauvres en m�etaux,mais �egalement une pr�esene pr�edominante de g�eantes du type G, K et M, renontr�esdans des amas globulaires rihes en m�etaux.La moiti�e des galaxies �a disque poss�edent une barre. L'existene d'une semblablestruture triaxiale et non axi-sym�etrique dans notre propre Centre Galatique a�et�e sugg�er�ee par de Vauouleurs en 1964 [de Vauouleurs and Freeman, 1970℄ pourexpliquer le mouvement non irulaire des r�egions HI dans la proximit�e du CentreGalatique. Pendant quelques d�eennies, l'�etude de la barre n'a pas susit�e un grandint�erêt. La uriosit�e s'est �a nouveau enamm�ee dans les ann�ees 90 par la mise en�evidene de la barre �a partir de diverses tehniques d'observation. En e�et, l'�etudede la distribution d'amas globulaires appartenant au disque et projet�ee sur le plangalatique a indiqu�e la pr�esene de la barre [Blitz, 1993℄. L'�etude de la dynamiquedu gaz a permis d'estimer l'inlinaison du grand axe de la barre par rapport �anotre ligne de vis�ee �a � � 15Æ [Binney et al., 1991℄. L'exp�eriene OGLE de reherhed'objets par e�et de mirolentille gravitationnelle vers le Centre Galatique, a�egalement propos�e une struture non axi-sym�etrique pour tenir ompte de l'ex�esde andidats mirolentille d�etet�es en omparaison ave les pr�evisions th�eoriques[Udalski et al., 1994a℄. Cet ex�es pourrait être expliqu�e par des lentilles situ�ees dansla partie prohe de la barre. Une autre estimation de l'inlinaision et de la formede la barre, a �et�e �etabli �a partir d'images en infrarouge prohe de DIRBE (Di�useInfrared Bakground Experiment) �a bord du satellite COBE (Cosmi BakgroundExplorer). En e�et, l'�etude de la morphologie du bulbe on�rma sa struture enforme de barre plutôt retangulaire, ave la partie la plus prohe dans le premier



34 La mati�ere noire dans notre galaxiequadrant galatique et un angle d'inlinaison de � � 20Æ � 10Æ [Dwek et al., 1995℄.Ces r�esultats ont motiv�e la reprise des mod�elisations pour aÆner la repr�esentationde la distribution de la lumi�ere dans le bulbe. Plusieurs fontions de sym�etrietriaxiale ont �et�e propos�ees, bas�ees sur des mod�eles de [Kent et al., 1991℄ et[Bahall et al., 1982℄. On mentionne ii le mod�ele G2 repr�esent�e par une fontionde densit�e du type \gaussienne-retangulaire" qui a �et�e le mieux ajust�ee aux donn�eesde DIRBE [Dwek et al., 1995℄ omme on peut le voir sur la �gure 2.1�(x; y; z) = 1:2172Mbarre8�ab e�(s2b=2) (2.16)o�u s4b = �x2a2 + y2b2�2 + z44 : (2.17)Les valeurs des axes sont a = 1:49 kp, b = 0:58 kp et  = 0:40 kp ave unrapport de (a :b :)=(1 : 0:33 � 0:11 : 0:23 � 0:08). Le grand axe 0x est parall�ele �ala diretion l = �20Æ et b = 0Æ. La masse totale de la barre estMbarre � 1:3�1010M�.

Fig. 2.1: Comparaison des observations DIRBE (traits pleins) ave les mod�eles G2 et E2 (en poin-till�e) [Dwek et al., 1995℄. On onstate que le mod�ele G2 s'ajuste mieux aux donn�ees que le mod�eleE2. Par la suite, un mod�ele plus omplet bas�e sur elui [Dwek et al., 1995℄, a �et�e�elabor�e pour tenir ompte des r�esultats vers le Centre Galatique des exp�erienes demirolentilles OGLE et MACHO, ainsi que de la distribution de vitesse des r�egionsHI et l' �evolution de la dispersion de vitesse en fontion des oordonn�ees galatiquesl et b. En e�et, la arte de DIRBE a �et�e tra�ee �a l'int�erieur de 3Æ < jbj < 10Æ etjlj < 10Æ. Or ette r�egion exlut les 3 degr�es � 400 p entraux qui ont un e�et surla in�ematique du bulbe, en l'ourrene le hangement de la dispersion de vitesses



2.1 Les omposantes de la Voie Lat�ee 35�a quelques degr�es du bulbe. Ainsi, une nouvelle omposante desriptive du noyauentral a �et�e ajout�ee au mod�ele G2 [Zhao et al., 1996℄ :�(x; y; z) = 1:2172Mbarre8�ab [e�(s2b=2) + e�sa℄ (2.18)o�u s4b = �x2a2 + y2b2�2 + z44 (2.19)et s2a = q2a(x2 + y2) + z22 (2.20)Le param�etre qa est �egal �a 0.6 et la masse totale de la barre estMbarre � 2:2 � 0:2 � 1010M�. Sur la �gure 2.2 on montre les r�egions de gazHI auxquelles on a superpos�e les orbites x1 pour le mod�ele de la barre.

Fig. 2.2: Superposition de la arte (l,b) des r�egions de gaz HI ave le diagramme des orbites x1pour le mod�ele de la barre le mieux ajust�e[Zhao et al., 1996℄.Un autre mod�ele a �et�e mis au point �a partir de la distribution des g�eantes rougesdans les hamps de l'exp�eriene OGLE [Stanek et al., 1997℄. Le lump de g�eantesrouges, bien d�e�ni, tend �a se d�eplaer sur le diagramme ouleur-magnitude apparentevers les magnitudes plus grandes lorsque la longitude l augmente. Cei onstitueraitune signature de la barre, la fontion de luminosit�e des g�eantes rouges sur les 12hamps �etant en e�et bien ajust�ee par le mod�ele propos�e. Bien que les r�esultats



36 La mati�ere noire dans notre galaxied'OGLE soient ompatibles ave le mod�ele G2 de [Dwek et al., 1995℄, leur meilleurajustement est elui de la formule suivante�(x; y; z) = 1:2172Mbarre8�ab e�s (2.21)o�u s2 = x2a2 + y2b2 + z44 (2.22)Les valeurs des axes sont a = 0:9 kp, b = 0:385 kp et  = 0:25 kp. L'inlinaisondu grand axe par rapport �a la ligne de vis�ee est de � = 24Æ. La masse totale de labarre est Mbarre � 2� 1010M�.Les mod�eles mentionn�es i-dessus ne onstituent pas des desriptions exates etd�e�nitives de la distribution stellaire dans le bulbe. En e�et, la onnaissane du bulbeest d'une part entrav�ee par la forte absorption en diretion du Centre Galatique etde la ontamination des �etoiles du disque et d'autre part par le peu de onnaissanedu potentiel Galatique qui n'est pas faile �a d�eterminer �a partir d'une dynamiquestellaire et de gaz tr�es omplexe. L'inertitude dans les mod�eles est d'autant plusgrande que la valeur des param�etres �a introduire varie en fontion de la m�ethodeutilis�ee pour les mesurer. Plusieurs d�eterminations de l'orientation de la barre ont�et�e faites par diverses m�ethodes, l'angle d'inlinaison entre le demi grand axe et laligne de vis�ee allant de 10Æ �a 45Æ, voir table 2.2.M�ethode Inlinaison � R�ef�ereneDynamique du gaz (HI) 30-45 de Vauouleurs 1964Dynamique du gaz (HI ; CO;CS) 16� 2 [Binney et al., 1991℄�Etoiles de la S�equene Prinipale 18� 3 [Bertelli et al., 1995℄Brillane de surfae de DIRBE 10-40 [Dwek et al., 1995℄Simulation 2-D de gaz (HI ,CO) > 25 [Weiner, 1996℄Brillane de surfae de DIRBE,bande L et M 15-35 [Binney et al., 1997℄Simulation a N-orps �a partir deCOBE, bande-k 28� 8 [Fux, 1997℄Comptage d'�etoiles 24� 2 [Nikolaev and Weinberg, 1997℄Nombre de g�eantes rouges du lump 10-45 [Stanek et al., 1997℄Mirolentilles MACHO+OGLE < 30 [Gyuk, 1999℄Mod�ele galatique a N-orps de Fux& �etoiles OH/IR 45� 5 [Sevenster et al., 1999℄Simulations 2-D & donn�ees HI 35 � 5 [Weiner and Sellwood, 1999℄Tab. 2.2: Mesures de l'orientation de la barreLa valeur de la masse totale de la barre varie �egalement. Dans la table 2.3 on aregroup�e quelques mesures.



2.2 Les ontraintes dynamiques 37M�ethode Mbarre en 1010M� R�ef�ereneTh�eor�eme du viriel 1.6 [Han and Gould, 1995a℄Rotation de la barre 2.8 [Blum, 1995℄Brillane de surfae avedonn�ees COBE DIRBE > 2 [Zhao et al., 1996℄Brillane de surfae avedonn�ees COBE DIRBE etmirolentilles OGLE 2.8 [Zhao et al., 1996℄Donn�ees COBE DIRBE avemod�ele G2 et � = 12Æ 2.5 [Gyuk, 1999℄Tab. 2.3: Mesures de la masse de la barre2.2 Les ontraintes dynamiques
2.2.1 La vitesse de rotationLa ourbe de rotation d'autres galaxies spirales ne pr�esente pas une d�eroissanek�epl�erienne du type V (R) / R�1=2, omme on l'aurait attendu dans les parties ex-ternes si la distribution de masse �etait semblable �a la distribution des �etoiles visibles.En e�et, la ourbe de rotation est vraisemblablement plate (V(R) = onstante),pour de grands rayons. Cei sugg�ere l'existene d'un halo de mati�ere sombre, dontla forme plus ourante serait du type sph�erique, mais pourrait �egalement être desym�etrie triaxiale ou ressembler �a un disque. Tandis que les ourbes de rotation desautres galaxies sont relativement failes �a mesurer, la ourbe de rotation de la nôtreest diÆile �a ontraindre en raison de notre position �a l'int�erieur même de la Galaxie.L'approhe moderne de l'e�et de la rotation galatique sur des �etoiles prohes dusoleil a �et�e initi�e par [Oort, 1927℄. Le mouvement des �etoiles �etant approximativementirulaire, �a des petits mouvements perpendiulaires au plan du disque pr�es, il supposaque la vitesse moyenne des �etoiles dans un ertain �el�ement de volume �a une distane Rdu Centre Galatique orrespond �a la vitesse de rotation �(R). Pour des �etoiles prohesdu soleil (jR� R�j << R�, o�u R� est la distane galatoentrique) les mouvementsrelatifs dû �a la rotation di��erentielle5 peuvent être d�erits par une approximation aupremier ordre jR � R�j=R�. Ainsi la vitesse radiale moyenne vr et le mouvementpropre � d'un groupe d'�etoiles �a une longitude galatique l et une distane r du soleilpeuvent être �erits en fontion des onstantes A et B, dites onstantes de Oortvr = Ar sin 2l; � = A os 2l +B ; (2.23)5. L'ensemble de la galaxie, anim�e d'un mouvement autour de son entre, ne tourne pas omme unorps solide (seules les r�egions au-dessous de 1 kp semblent avoir la même vitesse angulaire). Ainsi,le soleil tourne autour du entre en 3� 108 ann�ees, alors que les �etoiles du entre mettent moins detemps.



38 La mati�ere noire dans notre galaxieave A = 12( �R � d�dR)R�; B = �12( �R + d�dR)R� : (2.24)Les onstantes A et B, d�etermin�ees �a partir des mesures loales de vitesses radialeset mouvements propres, fournissent la vitesse angulaire loale et la pente de la ourbede rotation !� = ��R� = A� B; ( d�dR)R� = �(A +B) ; (2.25)o�u �� est la vitesse de rotation loale et R� la distane galatoentrique. Lesparam�etres ��, R�, A et B, dits param�etres de rotation, jouent un rôle majeurdans la d�edution de la ourbe de rotation et de la distribution de la masse dans laGalaxie. En e�et, omme on verra par la suite, les di��erenes entre les ourbes derotation sont essentiellement dues au hoix des valeurs des param�etres de rotation,plus qu'aux donn�ees proprement dites.[Camm, 1938℄ proposa une formule qui permet le alul de la ourbe de rotationpour une distane R du Centre Galatique et pas seulement dans le voisinage solaire.Il montra que dans un disque en rotation di��erentielle, la vitesse radiale d'un objet parrapport au standard loal de repos (LSR-Loal Standard of Rest6) peut être d�eritepar vr = [�(R)R � ��R� ℄R� sin l (2.26)o�u �(R) est la vitesse irulaire �a la distane R du entre de la Galaxie, l est lalongitude galatique et �� et R� sont les param�etres de rotation, �a savoir la vitessede rotation �a la position galatoentrique R�. Ainsi, en mesurant la vitesse radialerelative pour di��erentes longitudes l (et don di��erentes distanes R) et onnaissantles valeurs de �� et R�, on obtient la vitesse de rotation �(R).Dans la pratique, la ourbe de rotation est onstruite en deux parties, une internepour R < R� et une partie externe pour R > R�, en utilisant des m�ethodes de aluldi��erentes. Ainsi, la d�eouverte et la transparene de la raie de 21 m �emise par lehydrog�ene atomique interstellaire HI dans le disque galatique, a permis d'�etudier lain�ematique de la partie interne de la Galaxie. Bien que la distane R aux nuagesHI ne soit pas onnue et en ons�equene l'�equation 2.26 ne puisse pas être utilis�eediretement, on peut montrer que pour une longitude donn�ee jlj < 90Æ, tant que�(R)=R d�erô�t vers l'ext�erieur, la vitesse radiale maximale du mat�eriel dans le disqueest vr;max = �(R� sin l)� �� sin l ; (2.27)o�u Rmin = R� sin l. En mesurant alors la vitesse maximale �a laquelle l'�emission HIest d�etet�ee (m�ethode du point tangentiel), la ourbe de rotation peut être d�etermin�ee6. Le standard loal de repos est d�e�ni de fa�on �a e que la valeur moyenne des veteurs desvitesses des �etoiles voisines soit oppos�ee �a la vitesse du soleil relativement au standard loal derepos. Autrement dit, la vitesse moyenne de es �etoiles par rapport au standard loal de repos estz�ero.



2.2 Les ontraintes dynamiques 39pour R < R� si l'on onnâ�t R� et ��. Comme on l'a vu plus haut, es param�etrespeuvent être d�eduits �a partir des onstantes de Oort A et B, qui ependant ne sont pastoujours diretement aessibles. La m�ethode du point tangentiel permet n�eanmoinsde mesurer la grandeur AR� AR� = �12[dvr;maxd(sin l) ℄R� : (2.28)Pour e qui onerne l'obtention de la ourbe de rotation pour la partie externeR > R�, la m�ethode du point tangentiel n'est pas appliable. La distane r dusoleil aux objets dont on mesure la vitesse radiale doit être obtenu d'une fa�onind�ependante pour d�eterminer la distane R au Centre Galatique et ensuiteutiliser diretement l'�equation 2.26 a�n de aluler �. La in�ematique de handellesstandards, notamment des r�egions HII et des �eph�eides, dont les distanes sontonnues, permettent d'estimer la vitesse de rotation dans la partie externe de laGalaxie.Comme on l'a mentionn�e pr�e�edemment, la forme de la ourbe de rotationd�epend du hoix des param�etres de rotation A, B, �� et R�. Les valeurs adopt�eesen 1964 par l'IAU, R� = 10 kp; �� = 250 kms�1 �etait manifestement trop �elev�ees.Apr�es la r�evision en 1986 par [Kerr and Lynden-Bell, 1986℄, baissant les valeurs �aR� = 8:5 kp; �� = 220 kms�1, la ourbe de rotation pour la partie externe de notreGalaxie est devenue de roissante �a quasiment plate. Dans la �gure 2.3 on peut voirla ourbe de rotation d�etermin�ee par [Fih and Tremaine, 1991℄, en adoptant lesvaleurs onseill�ees par l'IAU.D'autres valeurs de R� et �� n'ont ess�e d'être propos�ees selon les tehniques dealul et la ompatibilit�e ave d'autres observations. Elles semblent toutefois osillerentre 7.5{8.5 kp pour R� et 185� 235 kms�1 pour ��.Une des estimations les plus r�eentes est elle de [Olling and Merri�eld, 2000℄,en prenant pour la partie interne de la Galaxie l'analyse du point tangentiel de[Malhotra, 1995℄ et ombinant pour la partie externe les donn�ees de [Merri�eld, 1992℄ave les r�esultats de [Brand and Blitz, 1993℄ sur les distanes aux r�egions H II. La�gure 2.4 montre la ourbe de rotation ainsi obtenue et illustre �egalement l'e�et desparam�etres de rotation, pour les deux valeurs extrêmes le plus plausibles de R� et��. On fait remarquer que la ourbe de rotation rô�t ou d�erô�t tr�es l�eg�erement dansla partie externe selon les valeurs des param�etres de rotation.Dans la �gure 2.4, on peut voir �egalement la ontribution �a la vitesse globale derotation des di��erentes omposantes galatiques. En e�et, la ontribution individuelledue au potentiel gravitationnel  de haque omposante de sym�etrie ylindrique estdonn�e par v2rot = Rd (R)dR (2.29)La vitesse de rotation est alors donn�ee par la somme quadratique des vitesses dues�a haque omposante



40 La mati�ere noire dans notre galaxie

Fig. 2.3: Courbe de rotation de la Galaxie [Fih and Tremaine, 1991℄. La position du soleil est R� =8:5 kp et la vitesse de rotation �a ette distane �� = 220 km=s. (a) Points de mesures individuelles :n�ebuleuses plan�etaires [Shneider and Terzian, 1983℄ ; point tangentiel de CO [Clemens, 1985℄ et HI[Burton and Gordon, 1978℄ ; r�egions HII [Chini and Wink, 1985℄,[Fih et al., 1989℄ ;. (b) Courbe derotation moyenne �a partir des donn�ees du graphique (a). Bien qu'il existe une grande dispersionentre les mesures, la ourbe de rotation ne d�erô�t pas au-del�a de R > R�, indiquant la pr�esene demati�ere noire dans la partie externe de notre Galaxie.

Fig. 2.4: Courbe de rotation de la Galaxie pour di��erents param�etres de rotation. En haut, on peutvoir la ourbe de rotation pour une distane galatoentrique R� = 7:1 kp et une vitesse de rotationdans le voisinage solaire �� = 185 kms�1. On remarque que la ourbe de rotation d�erô�t l�eg�erement.En bas, on a onsid�er�e R� = 8:5 kp et �� = 220 kms�1. Ave es derni�eres valeurs, la ourbe derotation rô�t l�eg�erement. On peut voir �egalement la ontribution des di��erentes omposantes de laGalaxie : le bulbe (trait en pointill�e), le disque mine (points noires), la ouhe de HI (roix), laouhe H2 (erles) et le halo sombre (tir�es).



2.2 Les ontraintes dynamiques 41v2rot(R) = V 2rot;bulbe(R) + v2rot;disque(R) + v2rot;halo(R) (2.30)� Le disquePour un pro�l de densit�e en double exponentielle (voir �eq. 2.1), la ontribu-tion du disque �a la vitesse de rotation dans le plan �equatorial est donn�ee par[Binney and Tremaine, 1987℄V 2rot;disque(R) = 4�G��eR�=Rdy2 [I0(y)K0(y)� I1(y)K1(y)℄ (2.31)o�u y = R=(2Rd) et In, Kn sont des fontions de Bessel modi��ees.� Le bulbeLes dimensions arat�eristiques du bulbe sont moins importantes que les dimen-sions de la Galaxie. On peut don onsid�erer que le bulbe est une masse pontuellesitu�ee au entre de la Galaxie, la vitesse de rotation �etant alors donn�ee parV 2rot;bulbe(R) � GMbulbeR : (2.32)� Le halo sombreLa vitesse de rotation pour un potentiel de sym�etrie sph�erique est donn�ee par larelation V 2rot(R) = GM(R)=R, o�u la masse M(R) est elle ontenue dans un rayon R.Ave la densit�e de masse de l'�equation 2.12 on obtientV 2rot;halo(R) = 4�G��(R2 +R2�)�1� RR artan RR� (2.33)
2.2.2 Les mesures dynamiques de la densit�e de masse au voi-sinage du soleilIl existe deux mesures de la distribution de masse dans le disque de notre Galaxieau voisinage du soleil. La densit�e volumique �� (M� p�3), �egalement onnue parlimite de Oort, est la plus utilis�ee et la plus ouramment mesur�ee. La deuxi�emegrandeur est la densit�e de surfae �� (M� p�2), qui d�erit la quantit�e de massedu disque dans une olonne perpendiulaire au plan galatique. Ces deux grandeurssont d�etermin�ees �a partir de la mesure du hamp de fore vertial de la Galaxie etelles permettent d'identi�er un halo sombre et de la mati�ere noire dans le disque.Par omparaison de la densit�e de masse volumique obtenue �a partir d'une analysedynamique ave elle alul�ee �a partir de la mati�ere \visible" (par omptage d'�etoiles),on peut mettre en �evidene de la mati�ere noire dans le disque. La densit�e de surfaeest la quantit�e n�eessaire pour l'interpr�etation des ourbes de rotation. En e�et, si la



42 La mati�ere noire dans notre galaxievitesse de rotation loale due �a la valeur mesur�ee de la densit�e de surfae du disqueest bien inf�erieure �a la vitesse de rotation loale totale (v � 220kms�1), ela impliqueun halo sombre pour expliquer la vitesse de rotation loale totale.La densit�e de volume et de surfae peuvent être alul�ees �a partir des mesures dela densit�e spatiale stellaire et la distribution de vitesse orrespondante qui permettentde d�eterminer le potentiel gravitationnel galatique perpendiulaire au disque. Ainsi,l'�equation de Jeans (vertial) qui s'�erit en fontion de la dispersion de vitesse et ladensit�e stellaire est d'un grand int�erêt����z = �Kz = 1� ��z (��2zz) + 1�R ��R (�R�2Rz) ; (2.34)o�u � est le potentiel gravitationnel, Kz est la omposante vertiale de la fore per-pendiulaire au plan du disque galatique z = 0, R est le rayon ylindrique selon l'axede sym�etrie du disque, �(z) est la densit�e stellaire et �2ij =< vivj > est le tenseur dedispersion des vitesses. Le deuxi�eme terme de l'�equation 2.34 est n�egligeable pour lesdonn�ees prohes du plan galatique, ontribuant peu �a la fore Kz. Cette �equationest valable pour une galaxie axi-sym�etrique et des populations stellaires isothermes(i.e. ayant un �2zz onstant). La densit�e de volume loale est alors d'obtention quasiimm�ediate au moyen de l'�equation de Poissonr2� = r: ~K(R; z) = �4�G� ; (2.35)que l'on peut �erire en fontion des onstantes d'Oort A et B� = � 14�G ��Kz�z + 1R ��R (RKR)� (2.36)= � 14�G ��Kz�z + 2(A2 � B2)� : (2.37)Si l'on suppose que le terme (A2 � B2) varie peu au long de l'intervalle de z quinous int�eresse, la densit�e de olonne totale entre �z et +z relativement au plan dudisque z = 0 peut être donn�ee par�(z) = Z jzj�jzj �(z)dz = jKz(z)j2�G � (A2 � B2)�G jzj : (2.38)Pour une ourbe de rotation plate dans la partie externe de la Galaxie,(A2 � B2) � 0, on onstate que dans les �equations 2.37 et 2.38 il y a une forteorrespondane entre la fore vertiale Kz et des densit�e de masse, volumique etde surfae respetivement. La mesure de es deux grandeurs �a partir des �equationsmentionn�ees est assez robuste et peu sensible aux param�etres galatiques suppos�es.En revanhe, la s�eparation en omposantes du disque et du halo est tr�es d�ependantedes mod�eles adopt�es et don de l'�ehelle de longueur Rd, de l'�ehelle de hauteur hzdu disque, ainsi que de la distane galatoentrique R�.[Oort, 1938℄ a utilis�e pour la premi�ere fois la m�ethode d�erite i-dessus, end�eduisant une densit�e de volume dans le voisinage solaire �� = 0:15M� p�3,la ontribution des �etoiles et du gaz �etant �evalu�ee �a 0:1M� p�3. C'�etait une



2.3 Le omptage d'�etoiles 43des premi�eres indiations de mati�ere noire, bien que l'inertitude sur la densit�eobserv�ee �etait importante. Des mesures dynamiques r�eentes de [Creze et al., 1998℄,bas�ees sur les donn�ees d'Hipparos dans une sph�ere de 125 p de rayon, estiment�� = 0:076�0:015M� p�3, bien inf�erieure aux premi�eres valeurs de la limite de Oort.La densit�e de olonne totale, int�egr�ee sur 1.1 kp au-dessus et au-dessous du plangalatique a �et�e estim�e �a �1:1kp = 71 � 6M�p�2 par [Kuijken and Gilmore, 1991℄.Les ontributions du disque et d'un halo sombre sph�erique, �evalu�ees au moyen dela mod�elisation de la ourbe de rotation galatique, en supposant Rd = 4:5 kp,hz = 0:3 kp et R� = 7:8 kp, serait de �� = 48 � 9M�p�2 pour lamasse assoi�ee au disque dans le voisinage solaire. La r�eanalyse des donn�ees de[Kuijken and Gilmore, 1989℄, ave une m�ethode moins d�ependante de l'aplatisse-ment du bulbe, du sph�ero��de et du halo sombre, ont fourni une valeur similaire�� = 54� 8M�p�2, [Gould, 1990℄.2.3 Le omptage d'�etoilesLe omptage d'�etoiles permet de d�eterminer les densit�es de masse \visible" auvoisinage du soleil dont nous parlerons i-apr�es. Ensuite, on itera les �etudes desfontions de masse initiale dans le disque et dans le bulbe.2.3.1 La densit�e de masse \visible" au voisinage du soleilLes naines M de faible luminosit�e, suppos�ees être responsables de la grande majo-rit�e de la masse dans le disque, sont devenues plus aessibles ave le t�elesope HST,permettant une estimation plus �able de la masse \visible" dans le disque et uneindiation de l'absene ou de la pr�esene d'un nombre signi�atif de naines brunes.[Gould et al., 1996℄ et [Gould et al., 1997℄ ont ainsi alul�e la densit�e de surfae dansle voisinage solaire �a partir des observations de naines M ave le t�elesope Hubble. Ladistribution vertiale �(z) des naines M des donn�ees est mieux ajust�ee par la formulesuivante �(z) / 0:80seh2 z323 p + 0:2exp �jzj656 p : (2.39)En ombinant ette distribution �(z) ave les masses d'�etoiles, elles-i alul�ees�a partir d'une relation masse-luminosit�e [Henry and MCarthy, 1993℄, on obtientla densit�e volumique dans le voisinage solaire due aux naines M, �� = 0:0159 �0:0044M� p�3 et �egalement la densit�e de surfae par la formule suivante�M = 2��[(1� �)h1 + �h2℄ = 12:4� 1:9M� p�2 ; (2.40)o�u � est une onstante de normalisation, h1 = 323 p et h2 = 656 p les �ehellesde hauteur de la distribution �(z). La densit�e de olonne totale observ�ee �obs peutalors être estim�ee �a



44 La mati�ere noire dans notre galaxie�obs = �gaz + �M + �? � 40 M� p�2 ; (2.41)o�u �gaz � 13 M� p�2 est la masse totale orrespondant au gaz[Bahall et al., 1992℄ et �? � 15 M� p�2 est la densit�e de olonne rela-tive aux �etoiles autres que les naines M (voir [Gould et al., 1996℄ pour plusde d�etail sur la d�edution de ette valeur). Les estimations dynamiquesde la densit�e de surfae �dyn mentionn�ees dans la sous-setion 2.2.2 sontsup�erieures �a la valeur observ�ee : � 70 M� p�2 [Bahall, 1984℄, 46 M� p�2[Kuijken and Gilmore, 1989℄,[Kuijken and Gilmore, 1991℄ et 83 M� p�2[Bahall et al., 1992℄. Cette derni�ere valeur a �et�e r�e�evalu�ee �a �� = 56� 10M� p�2[Flynn and Fuhs, 1994℄.2.3.2 La fontion de masse initialeLa onnaissane de la fontion de masse initiale (dor�enavant FMI) est ruiale�a la ompr�ehension de divers probl�emes fondamentaux en astrophysique : le tauxde formation d'�etoiles dans notre Galaxie et d'autres galaxies, l'�evolution himiqueet la nul�eosynth�ese, la formation et l'�evolution d'amas d'�etoiles, la population der�esidus stellaires, le taux de supernov� dans les galaxies, les mod�eles de formationet d'�evolution galatique, les tests osmologiques et �nalement le rapport masse-luminosit�e des galaxies et le probl�eme de mati�ere noire assoi�e �a ela. Une desriptiondes appliations de la FMI est plus d�etaill�ee dans [Kenniutt, 1998℄. Notre int�erêtse porte essentiellement sur le probl�eme de mati�ere noire. Nous avons vu dans lasous-setion 1.3.1 que le rapport masse sur luminosit�e M/L permet de d�eterminerle param�etre de densit�e 
. �A l'�ehelle de notre Galaxie e rapport reste un bonindiateur de l'existene de mati�ere noire, qui d�epend n�eanmoins de la FMI utilis�eepour estimer la masse totale. Comme nous le d�erirons par la suite, les r�esultatsdes exp�erienes de mirolentilles peuvent non seulement être interpr�et�es �a la lumi�eredes onnaissanes atuelles des FMI du bulbe et du disque de notre Galaxie, mais�egalement ontraindre elles-i.La fontion de masse est d�e�nie omme �etant la d�eriv�ee dN(M)=dM du nombred'�etoiles N(M) ayant une masse inf�erieure �a M . La masse n'�etant pas obser-vable diretement, on onvertit la fontion de luminosit�e en fontion de masse parl'interm�ediaire d'une relation masse-luminosit�e. Cette relation peut être d'origineth�eorique [Bara�e et al., 1997℄, [Allard et al., 1997℄ ou d�etermin�ee observationnelle-ment �a partir des syst�emes binaires [Henry and MCarthy, 1993℄. Pour une revued�etaill�ee sur notre onnaissane sur les relations masse-luminosit�e th�eoriques, voir[Kroupa and Tout, 1997℄. Comme notre int�erêt se porte sur la mati�ere sombre, on seonentre i-apr�es sur la d�etermination de la partie des fontions de masse onernantles faibles masses. Il serait souhaitable d'a�eder �a des intervalles de masse orrespon-dant aux naines brunes M < 0:08M� �a la limite de l'allumage des r�eations thermo-nul�eaires. On fait remarquer que pour M < 1M� la fontion de masse \observ�ee"orrespond en prinipe �a la fontion de masse initiale, puisque es �etoiles ont une



2.3 Le omptage d'�etoiles 45dur�ee de vie sup�erieure �a 10 milliards d'ann�ees (�a ondition que le taux de formationd'�etoiles ne d�epende pas de la masse).2.3.3 La fontion de masse initiale dans le disqueDans le voisinage solaire plusieurs estimations de la fontion de masse pourdes faibles masses ont �et�e faites par [Salpeter, 1955℄, [Miller and Salo, 1979℄,[Kroupa et al., 1993℄ et plus r�eemment par [Gould et al., 1996℄, [Gould et al., 1997℄.On itera ii les r�esultats des trois derni�eres r�ef�erenes. [Kroupa et al., 1993℄ obtientune fontion de masse selon une loi de puissane segment�eedNdM /M�8<: � = �2:7 M > 1M�� = �2:2 0:5 < M < 1M��1:85 < � < �0:7 M < 0:5M� ; (2.42)On fait remarquer que la pente de la fontion de masse devient moins aentu�eevers les petites masses. Cet e�et a �egalement �et�e trouv�e par [Gould et al., 1996℄et [Gould et al., 1997℄ �a partir d'observations de naines du type spetral M ave let�elesope spatial Hubble (HST). En e�et, la fontion de masse d�eduite �a partir de lafontion de luminosit�e de es donn�ees, pr�esente un pi autour de 0:6M�, l'index ��etant �0:56 pour M < 0:5M�.2.3.4 La fontion de masse initiale dans le bulbeLa fontion de masse initiale semble ne pas varier signi�ativement d'un envi-ronnement �a un autre, ependant l'interpr�etation des donn�ees est ompliqu�ee, arnotre onnaissane sur la formation d'�etoiles est enore inompl�ete, e qui a�etela d�etermination de la fontion de masse initiale, �a l'exeption des �etoiles de faiblemasse. La d�etermination de la fontion de masse initiale dans le bulbe permet deomparer elle-i �a la fontion de masse du disque et ainsi �etudier les modes deformation d'�etoiles dans des syst�emes sph�ero��daux et eux ave un disque. De plus,ei �etant le point diretement li�e au sujet de ette th�ese, la mesure de la fontion demasse dans le bulbe est essentielle pour l'interpr�etation des �ev�enements mirolentillevers le Centre Galatique.[Holtzman et al., 1998℄ ont observ�e des �etoiles jusqu'�a 0:25M� dans un hamp dela fenêtre de Baade ave la am�era WFPC2 (Wide Field Planetary Camera 2) dut�elesope spatial Hubble (HST). La fontion de masse d�eduite �a partir de la fontionde luminosit�e bas�ee sur es donn�ees pr�esente une loi de puissanedN=dM /M�� � = �2:2 M � 0:7M�� = �1 M < 0:7M� : (2.43)Pour 0:5 � 0:7M�, la fontion de masse pr�esente une brisure de pente dont lavaleur d�epend de la fration d'�etoiles binaires suppos�ees. On ite ii �egalement lafontion de masse initiale d�etermin�ee par [Zoali et al., 2000℄, �a partir de la fontion



46 La mati�ere noire dans notre galaxiede luminosit�e inf�er�ee de donn�ees HST et de NICMOS (Near Infrared Camera andMulti Objet Spetrometer), sans orretion pour les �etoiles binaires et allant jusqu'�a0:15M�. dN=dM /M�8>><>>: � = �2:00 M � 0:5M�� = �1:43 M < 0:5M�ou� = �1:33 1 �M � 0:15M� : (2.44)Ce omportement bimodal de la fontion de masse, ave une brisure de penteautour de 0:5M� semble être en ontradition ave les observations de mirolentillesvers le Centre de notre Galaxie, ar la distribution des dur�ees tE des �ev�enementsmirolentille pr�esente un pi autour de 16 jours, e qui indiquerait que la fontion demasse dans le domaine des naines brunes est roissante.2.4 La d�etetion de mati�ere noire par e�et de mi-rolentille
2.4.1 IntrodutionUne des m�ethodes de d�etetion de mati�ere noire sous la forme baryonique est l'ef-fet de mirolentille gravitationnelle. Ce ph�enom�ene est dû �a la ourbure des rayonsde lumi�ere en pr�esene d'un objet massif ompat, pr�edite par la Relativit�e G�en�erale.En e�et, Einstein publia des travaux sur les lentilles gravitationnelles en 1936, sespremi�eres �etudes datant en r�ealit�e de 1912[Einstein, 1936℄. La th�eorie a ensuite �et�ed�evelopp�ee en d�etail par [Liebes Jr., 1964℄ et [Refsdal, 1964℄, qui sugg�erent la possi-bilit�e d'utiliser et e�et pour �etudier la omposition de l'Univers �a grande �ehelle. En1979 [Chang and Refsdal, 1979℄ remarquent qu'une �etoile appartenant �a une galaxied'avant-plan perturberait la lumi�ere re�ue d'une galaxie d'arri�ere-plan, baptisant eph�enom�ene de mirolentille gravitationnelle, ar l'angle de d�eexion de la lumi�ere estde l'ordre de la miroseonde d'ar. Apr�es la d�eouverte de la premi�ere lentille gravi-tationnelle, la soure radio 0957+561, la ommunaut�e astrophysique s'est int�eress�ee �al'e�et de mirolentille de quasars. [Pazy�nski, 1986℄ propose ensuite l'usage de l'e�etde mirolentille pour reherher de la mati�ere noire baryonique dans le Groupe Loal,notamment pour sonder un halo ompos�e de mati�ere noire entourant notre Galaxie.Griest[Griest, 1991℄ invente le sigle MACHO pour d�esigner les Objets Massifs Com-pats du Halo (Massive Compat Halo Objets). Au même moment, une nouvelle �eredans la reherhe des e�ets mirolentille d�ebute ave les exp�erienes MACHO, EROSet OGLE, �a t�elesope enti�erement d�edi�e �a la reherhe de mati�ere noire dans notre Ga-laxie. L'observation r�eguli�ere vers les Nuages de Magellan permet en e�et le sondagedu halo et la diretion du Centre Galatique d'�etudier la distribution d'objets sombresdans le disque et le bulbe galatiques. Depuis 1994-1995 en e qui onerne MACHOet plus r�eemment pour EROS, un �enorme progr�es pour es exp�eriene a �et�e apport�epar la d�etetion en ligne des �ev�enements mirolentille. On peut ainsi suivre \en diret"



2.4 La d�etetion de mati�ere noire par e�et de mirolentille 47l'�evolution d'un �ev�enement et d�eider de mieux �ehantillonner dans le temps l'�etoileobserv�ee, pour �etudier des strutures �nes de la ourbe de lumi�ere. Cei permet parexemple de loaliser l'appartenane de la lentille aux Nuages de Magellan ou au halogalatique ou de d�eeler la signature d'une plan�ete extra-solaire. Finalement, plus de400 �ev�enements mirolentille ont �et�e observ�es jusqu'�a aujourd'hui, pour la plupartd�etet�es en ligne, e qui d�emontre le su�es inontestable de es exp�erienes.2.4.2 Br�eve desription du ph�enom�eneLe ph�enom�ene de mirolentille gravitationnelle onsiste dans l'ampli�ation tem-poraire d'une �etoile lointaine (soure) en arri�ere-plan, appartenant au Centre Ga-latique par exemple, lorsqu'un objet sombre (lentille) en avant-plan, disons loa-lis�e dans le disque, traverse la ligne de vis�ee. Ainsi l'ampli�ation est la signatureobservable, suseptible d'être mesur�ee photom�etriquement et ob�eissant �a ertainesarat�eristiques. En e�et, la ourbe d'ampli�ation est sym�etrique dans le temps etahromatique, ar le ph�enom�ene est purement g�eom�etrique, ne d�ependant pas de lalongueur d'onde. La dur�ee d'un �ev�enement mirolentille (tE = 1vtq4GM2 DOSx(1� x)ave x = DOL=DOS) d�epend de la raine arr�ee de la masse de l'objet ompatet �a trois autres param�etres : la distane DOL entre l'observateur et la lentille, ladistane DOS entre l'observateur et l'�etoile-soure et la vitesse transverse vt de la len-tille. La dur�ee tE �etant la seule variable observable pour la plupart des �ev�enements,il existe une d�eg�en�eresene des param�etres M;DOL; DOS et vt, e qui onstitue undes probl�emes prinipaux de l'interpr�etation des observations de mirolentilles. Fina-lement l'�ev�enement est unique au ours de la vie d'une exp�eriene de d�etetion, laprobabilit�e qu'un objet sombre traverse la ligne de vis�ee d'une �etoile lointaine est ene�et extrêmement faible, de l'ordre de 10�6 quand on observe vers le Centre Gala-tique. Le formalisme des mirolentilles gravitationnelles est expliqu�e en d�etail dans lehapitre 3.2.4.3 Profondeur OptiqueOn d�e�nit la profondeur optique � , omme �etant la probabilit�e qu'�a un momentdonn�e, la lumi�ere d'une �etoile soit ampli��ee de plus de 34%. La profondeur optiqueest de l'ordre de 10�6 vers le entre de notre Galaxie et de 10�7 vers les Nuages deMagellan. En raison de la faible probabilit�e, il nous faut observer des millions d'�etoilespour pouvoir d�eteter un �ev�enement mirolentille. Un suivi r�egulier de es �etoiles dansle temps ave un t�elesope d�edi�e est indispensable, a�n de onstruire leur ourbes delumi�ere, sur lesquelles on herhera une ampli�ation due au passage d'une lentille.La profondeur optique est donn�ee par la formule suivante� = Z DOS0 n(�R2E)dDOL ; (2.45)o�u n = �=M est la densit�e num�erique de lentilles, haque lentille ouvrant une setioneÆae �R2E. On fait remarquer que la profondeur optique ne d�epend pas de la masseindividuelle des lentilles (n / �=M et �R2E /M), mais de la masse totale, �etant donvalable pour n'importe quelle distribution de masse.



48 La mati�ere noire dans notre galaxie2.4.4 Taux d'�ev�enementsUne autre grandeur qui peut être inf�er�ee des exp�erienes de mirolentilles est letaux d'�ev�enements � � = dN�ev�enementsdt = 2�N?��(tE) ; (2.46)o�u N? est le nombre d'�etoiles observ�ees et � est l'eÆait�e de d�etetion del'exp�eriene. Le taux d'�ev�enements d�epend non seulement de la masse totale deslentilles (�a travers �), mais �egalement de la fontion de masse des lentilles (�a traversde tE). Aussi, l'e�et de mirolentille gravitationnelle permet de restreindre la fontionde masse sans observation direte des lentilles.2.4.5 �Etude du bulbe et du disque-Les r�esultats vers leCentre Galatique� L'Exp�eriene MACHOLe groupe MACHO (Massive Compat Halo Objets) est une ollaborationaustralo-am�eriaine qui s'est onsar�ee �a la reherhe de mati�ere noire de 1992 �a1999, en diretion du Centre Galatique et �egalement vers le Petit et Grand Nuagesde Magellan (SMC et LMC). Les donn�ees ont �et�e aquises par deux am�eras de4k � 4k pixels, ave une r�esolution de 0.63"par pixel, soit un hamp de 430 � 430.Les am�eras ont �etaient mont�ees sur un t�elesope d�edi�e de 1.27m, situ�e �a l'obser-vatoire de Mount Stromlo en Australie [Hart et al., 1996℄. Les lih�es �etaient prissimultan�ement en deux ouleurs, dans les �ltres non-standard rouge (6300-7600�A) etbleu (4500-6300�A), a�n de tester l'ahromatiit�e des �ev�enements de mirolentille. Leseeing moyen des lih�es est de 2.1".La strat�egie d'observation reposait sur la priorit�e donn�ee �a la reherhe demati�ere noire dans un halo sombre entourant notre Galaxie, en regardant vers leLMC et SMC. La r�epartition entre les trois lignes de vis�ee �etait ainsi de 60% dutemps des prise de vue pour le LMC, 10% pour le SMC ontre 30% pour 94 hampsvers le Centre Galatique, elui-i �etant observ�e seulement quand l'�el�evation duLMC �etait � 25Æ. L'analyse de 12:5 � 106 �etoiles, observ�ees pendant 190 jours en1993 vers le Centre Galatique et ouvrant environ 12 deg2 (28 hamps MACHO)entr�es sur les oordonn�ees galatiques l = 2:Æ55; b = 3:64Æ, a r�ev�el�e 45 andidats demirolentille [Alok et al., 1997℄. Deux �ev�enements parmi les 45 andidats ont �et�etrouv�es post�erieurement, n'ayant pas �et�e s�eletionn�es par les oupures de l'analyse.Ces deux �ev�enements n'ont pas �et�es onsid�er�es dans le alul de la profondeuroptique, ar elle-i suppose une estimation orrete de l'eÆait�e de d�etetion.Deux autres andidats ont �et�e exlus, ar ils pr�esentaient de signes de variabilit�e.Toutefois, une lentille binaire d�etet�ee en baissant les oupures a �et�e prise en omptedans la profondeur optique, bien qu'auune estimation de l'eÆait�e de d�etetionpour e type d'�ev�enements n'a �et�e faite.



2.4 La d�etetion de mati�ere noire par e�et de mirolentille 49La profondeur optique totale d�etermin�ee �a partir de l'�ehantillon de 41 andidatsde mirolentille vers le Centre Galatique est � = 2:4�0:5�10�6(0:75=fBlend)[0:8=(1�fDisque)℄. Le param�etre fBlend orrige le fait que les eÆait�es de d�etetion alul�eespar MACHO vers le bulbe ne tiennent pas ompte de l'e�et de blending des�etoiles-soures (voir setion 3.2.4). De fait, dans les hamps tr�es enombr�es une�etoile peut aher une ou plusieurs autres, le vrai nombre d'�etoiles-soures �etanten r�ealit�e plus �elev�e que la valeur initialement suppos�ee. Le param�etre fBlenda �et�e estim�e �a � 0:75 �a partir du rapport entre l'eÆait�e de d�etetion quitient ompte de l'e�et de blending et l'eÆait�e sans tenir ompte du blending,EBlend=Esans�Blend. L'�etude des deux types d'eÆait�e a �et�e faite pour le LMC etSMC et ensuite extrapol�ee au Centre Galatique. Un autre e�et qui ne doit pasêtre n�eglig�e 'est la ontamination d'�etoiles-soures en avant-plan, appartenantau disque. Leur probabilit�e de subir un e�et de mirolentille �etant plus faible, laprofondeur optique serait sous-estim�ee si es �etoiles sont inluses dans les aluls. Laontribution d'�etoiles du disque �a la profondeur optique a �et�e �evalu�ee �a fDisque � 20%.Pour minimiser les erreurs syst�ematiques mentionn�ees i-dessus, MACHO as�eletionn�e les 13 andidats de mirolentille dont l'�etoile-soure appartient au lumpdes g�eantes dans le diagramme ouleur-magnitude. Ces �etoiles sont suÆsammentbrillantes pour que la orretion due �a l'e�et de onfusion soit n�egligeable. La profon-deur optique obtenue ave e sous-�ehantillon est � = 3:9+1:8�1:2 � 10�6, sup�erieure �a lavaleur alul�ee en prenant toutes les �etoiles. N�eanmoins les profondeurs optiques res-tent ompatibles �a 1� pr�es. La dur�ee moyenne pour les 41 andidats est < tE >= 21jours sans tenir ompte de l'eÆait�e et de < tE >= 16:8 jours, si l'on tient ompte deelle-i. Sur la �gure 2.5 on peut voir la distribution des dur�ees pour es �ev�enements(image de droite) et l'eÆait�e de d�etetion pour la totalit�e des �etoiles et �egalementpour les �etoiles-soure du type g�eante rouge (image de gauhe). On fait remarquerque le groupe MACHO a d�e�ni les dur�ees omme �etant 2tE = 2 � RE=vt. Ainsi, lesdur�ees MACHO sont �egales �a 2 fois les dur�ees d'EROS et OGLE. On onstate qu'ilexiste trois andidats d'interpr�etation diÆile, ar les dur�ees sont sup�erieures �a 75jours. Ils pourraient être du �a des r�esidus stellaires, omme des �etoiles de neutronsou des naines blanhes. La ontribution �a la profondeur optique des es andidatsde longue dur�ee est 1/3. La dur�ee moyenne des andidats, dont l'�etoile soure estune g�eante rouge, est < tE >= 33:8 jours et < tE >= 16:7 si l'on ne onsid�ere pasles trois �ev�enements de longue dur�ee. Une mod�elisation de la distribution des dur�eesobserv�ees a �et�e tent�ee, en utilisant plusieurs fontions de masse. Les longues dur�eesn'ont pas pu être reproduites et les ourtes dur�ees semblent être en ex�es par rapportaux pr�evisions. En e�et, on aurait besoin de naines brunes dans le bulbe ou dansle disque pour expliquer le pi de ourtes dur�ees. Cependant, e pi peut être dû �al'e�et de blending qui induit une sous-estimation des dur�ees.La photom�etrie des images analys�ees dans les analyses mentionn�ees i-dessusa �et�e faite ave un logiiel de d�etetion et de d�etermination du ux des �etoilesappel�e SoDoPHOT [Bennett et al., 1996℄. Ce logiiel est une version modi��eepar le groupe MACHO du logiiel DoPHOT [Shehter et al., 1993℄. Par la suiteune nouvelle tehnique, plus performante, a �et�e mise en oeuvre, la photom�etriedi��erentielle ou DIA (Di�erene Image Analysis). Cette m�ethode onsiste dans la
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Fig. 2.5: EÆait�e de d�etetion et distribution des dur�ees des 41 andidats de mirolentille publi�esdans [Alok et al., 1997℄. On fait remarquer que le groupe MACHO a d�e�ni les dur�ees omme �etanttE = 2�RE=vt. Ainsi, les dur�ees MACHO sont �egales �a 2 fois les dur�ees d'EROS et OGLE.soustration d'une image de r�ef�erene aux images ourantes, e qui permet de mettreen �evidene des �etoiles moins brillantes ah�ees derri�ere d'autres et de reduire lese�ets syst�ematiques dus �a l'e�et de blending. MACHO a ainsi analys�e 17 � 106d'�etoiles suivies r�eguli�erement entre mars 1995 et août 1997, orrespondant �a 8hamps, soit � 4 deg2 entr�es en l = 2Æ:68; b = �3Æ35. La profondeur optique obtenuesur les 99 �ev�enements d�etet�es par la tehnique DIA est �total = 2:43+0:39�0:38 � 10�6[Alok et al., 1999℄,[Alok et al., 2000b℄. La omposante du bulbe a �et�e estim�ee�a �bulbe = 3:23+0:52�0:50 � 10�6, en supposant que la ontribution de la ontaminationd'�etoiles-soures appartenant au disque est 25%. Sur la �gure 2.6 on montre ladistribution des dur�ees non orrig�ee et orrig�ee de l'eÆait�e de d�etetion. On faitremarquer que le groupe MACHO a d�e�ni les dur�ees omme �etant 2tE = 2�RE=vt.Ainsi, les dur�ees MACHO sont �egales �a 2 fois les dur�ees d'EROS et OGLE. Ladistribution des dur�ees semble plus large et moins piqu�ee vers les ourtes dur�eesque elle des 45 andidats de [Alok et al., 1997℄. L'indie d'une population delongues dur�ees semble persister dans la distribution des 99 andidats de DIA. Untest de Kolmogorov-Smirnov sur les distributions des dur�ees des 13 andidats surdes g�eantes rouges de [Alok et al., 1997℄ et des 99 andidats DIA montre que lesdeux distributions sont ompatibles. Comme on l'esp�erait, les dur�ees de l'analyseDIA semble moins a�et�e par l'e�et de blending que dans l'analyse traditionnelle.Finalement, sur la �gure 2.6 on peut voir les distributions attendues pour di��erentesfontions de masse qui ont �et�e superpos�ees �a la distribution observ�ee : une fontionde Dira �a la masse 0:1M� (tir�e long) ; une fontion de Dira �a la masse 1M� (tir�eourt) ; une fontion de masse des �etoiles de la s�equene prinipale [Salo, 1986℄(trait plein) ; la fontion de masse de [Han and Gould, 1996℄ dN=dM / M�2:3 aveune masse minimale Mmin = 0:1 (tir�e et points). La fontion de Salo semble lemieux reproduire la distribution observ�ee, e qui indique qu'une population de nainesbrunes n'est pas n�eessaire.Parall�element �a l'analyse de photom�etrie di��erentielle, [Popowski et al., 2000℄ aherh�des signaux de mirolentille sur des ourbes de lumi�ere onstruites ave lam�ethode traditionnelle, SoDoPHOT, sur un nombre onsid�erable de hamps MACHO.Pour �eviter les probl�emes de blending, seulement les �etoiles appartenant au lump de
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Fig. 2.6:Distribution des dur�ees des 99 andidats de mirolentille publi�es dans[Alok et al., 2000b℄.On signale que le groupe MACHO a d�e�ni les dur�ees omme �etant 2tE = 2�RE=vt. Ainsi, les dur�eesMACHO sont �egales �a 2 fois les dur�ees d'EROS et OGLE. �A gauhe, on peut voir la distributiondes dur�ees observ�ees, �a laquelle on a superpos�e les distributions attendues ave di��erentes fontionsde masse : une fontion de Dira �a la masse 0:1M� (tiret long) ; une fontion de Dira �a la masse1M� (tiret ourt) ; une fontion de masse des �etoiles de la s�equene prinipale [Salo, 1986℄ (traitplein) ; la fontion de masse de [Han and Gould, 1996℄ dN=dM / M�2:3 ave une masse minimaleMmin = 0:1 (tiret et points). �A droite on montre la même distribution orrig�ee de l'eÆait�e ded�etetion.g�eantes rouges ont �et�e analys�ees. Ainsi, 52 �ev�enements ont �et�e mis en �evidene sur 77hamps orrespondant �a 2:1 � 106 d'�etoiles g�eantes rouges, observ�ees r�eguli�erementdurant 5 saisons bulbe, de 1993 �a 1997. La profondeur optique d�etermin�ee �a partir del'ensemble de 52 �ev�enements est �bulbe = (2:0� 0:4) � 10�6 pour l = 3Æ:9; b = �3Æ8,ompatible ave les r�esultats de [Alok et al., 1997℄ �bulbe = 3:9+1:8�1:2 � 10�6 pourl = 2Æ:55; b = �3Æ64 et [Alok et al., 2000b℄ �bulbe = 3:23+0:52�0:50 � 10�6 pourl = 2Æ:68; b = �3Æ35, si l'on onsid�ere que le gradient de la profondeur optique est� 0:5 � 10�6=deg. Sur la �gure 2.7 on peut voir la distribution des dur�ees des 52andidats non orrig�ee de l'eÆait�e. On montre �egalement la ontribution de haqueandidat �a la profondeur optique en fontion de la dur�ee. Signalons que parmi es 52andidats, 10 se trouvent dans le même hamp (l; b = 3Æ;�3Æ). De es 10 andidats,5 sont de longue dur�ee, dont 2 les plus longs de la totalit�e des 52 �ev�enements.Pour onlure ette introdution �a l'exp�eriene MACHO on ite ii suin-tement le syst�eme d'alertes mirolentille en ligne, install�e par MACHO en 1995[Alok et al., 1996℄. Plus de 200 andidats ont �et�e d�etet�es en temps r�eel jusqu'en�n 1999. Cei a permis de suivre les alertes ave un �ehantillonnage plus serr�eet d'�etudier les strutures �nes des ourbes de lumi�ere, dont on parlera dans lasetion 3.2. Pour plus d'information sur le syst�eme d'alertes en ligne se r�ef�erer �a lasous-setion 4.2.4.� L'Exp�eriene OGLELe projet OGLE (Optial Gravitational Lensing Experiment) est une ollabo-ration entre l'Observatoire de l'Universit�e de Varsovie, l'Observatoire de Carnegie
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Fig. 2.7: Distribution des dur�ees des 52 andidats ave une �etoile-soure du type g�eante rougepubli�es dans [Popowski et al., 2000℄. Sur le graphique de gauhe on peut voir la distribution desdur�ees observ�ees sans avoir �et�e orrig�ee de l'eÆait�e de d�etetion de l'analyse. Sur le graphique dedroite on montre la ontribution de haque andidat �a la profondeur optique en fontion de la dur�ee.et l'Observatoire de l'Universit�e de Prineton. Dans une premi�ere phase, qui s'estd�eroul�ee de 1992 �a 1995, l`aquisition de donn�ees a �et�e faite ave le t�elesope Spowede 1m, situ�e �a l'observatoire de Las Campanas au Chili. Le d�eteteur �etait ompos�ed'un seul CCD LORAL de 2k � 2k pixels ave un hamp de 150 � 150. Les �ltresorrespondent aux bandes standard B; V et I. La quasi-totalit�e des observations estfaite en I. Durant la saison de visibilit�e du Centre Galatique, d'avril �a septembreenviron, 13 hamps ont �et�e observ�ees en 1992, pour la plupart loalis�es dans lafenêtre de Baade (l = 1Æ; b = �4Æ), 20 hamps en 1993 et 1994, orrespondant �a� 106 �etoiles. Cei a permis de mettre en �evidene 12 �ev�enements mirolentille, dont2 d�etet�es par le syst�eme d'alerte en ligne EWS (Early Warning System), install�een 1994. Plus de d�etail sur e syst�eme sera donn�e dans la sous-setion 4.2.4. Laprofondeur optique vers le Centre Galatique d�etermin�ee �a partir de es andidatsest � = 3:3� 1:2� 10�6 [Udalski et al., 1994a℄. La moyenne logarithmique des tempsd'Einstein pour es �ev�enements est de < tE >= 24 jours. Le premier �ev�enementmirolentille dû �a une lentille binaire a �et�e observ�e par la ollaboration OGLE (�gure2.8) en 1993 [Udalski et al., 1994b℄, par la suite on�rm�e par le groupe MACHO.Dans ette premi�ere phase d'OGLE, le syst�eme d'alertes en ligne, le EWS, a r�ev�el�e 2alertes en 1994 et 6 alertes en 1995.La deuxi�eme phase de OGLE a �et�e mise en oeuvre en 1996, ave un nouveaut�elesope, le Warsaw de 1.3m, install�e �a l'Observatoire de Las Campanas et �equip�ed'une am�era qui observe en balayage ontinu dans les bandes standard BVI. Laam�era est ompos�e d'un CCD STIe ave 2k�2K pixels et une r�esolution de 0:41700 parpixel. Les observations d�ebut�erent v�eritablement en mars 1997 ave le suivi r�egulierde 49 hamps d'une surfae angulaire de 14:20 � 570, ouvrant au total 11 deg2. Leshamps sont pour la plupart prohes du plan galatique, �a une latitude b � �3:5Æet une longitude allant de l = �11Æ �a l = +11Æ. Quelques hamps ont �et�e hoisisau nord de l'�equateur galatique. Le seeing moyen sur l'ensemble des lih�es est de1.29". Durant 3 saisons d'observation du bulbe, de 1997 �a 1999, 20:5 � 106 �etoilesont �et�e suivies, ave en moyenne 195 mesures par �etoile, permettant la d�etetion de
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Fig. 2.8: �Ev�enement mirolentille double d'OGLE #7[Udalski et al., 1994b℄.214 andidats de mirolentille [Udalski et al., 2000℄. Parmi es andidats 20 sont des�ev�enements binaires dont 14 pr�esentent de travers�ees de austiques (voir setion 3.2).La moyenne logarithmique des dur�ees de es �ev�enements est < tE >= 21:5 jours. Cetensemble de 214 andidats onstitue un atalogue pr�eieux mais malheureusementd'exploitation limit�ee. En e�et auune �evaluation de l'eÆait�e de d�etetion a �et�efaite, elle-i �etant une ondition sine qua non pour la d�etermination de la profondeuroptique. Sur la �gure 2.9 on peut voir la distribution des dur�ees pour le 214 andidatsd'OGLE publi�es dans [Udalski et al., 2000℄. On fait remarquer que la distributionpr�esente un pi pour tE � 17 jours et une queue d'�ev�enements de longue dur�ee avetE > 50 jours, omme dans les donn�ees de MACHO.Cependant, les andidats orrespondant aux longues dur�ees se trouvent distribu�esuniform�ement et non pas onentr�es dans un seul hamp omme 'est le as pour lamoiti�e des andidats de longue dur�ee de MACHO. Sur la �gure 2.10, on peut voirla distribution spatiale des andidats dans le plan (l; b), les ourtes dur�ees (tE < 20jours) �etant signal�es par un erle, les dur�ees moyennes (20 < tE < 40 jours) parun triangle et les longues dur�ees (tE > 40 jours) par un arr�e. Sur la �gure 2.11on montre le \taux d'�ev�enements" observ�e en fontion de (l; b), les num�eros dans lagrille orrespondant au nombre de andidats par million d'�etoiles de mirolentillesobserv�es pendant 3 saisons bulbe 1997-1999 (2.58 ans). On onstate qu'il existe uned�ependane en latitude b et longitude l galatiques. En e�et, le nombre de andidatsdiminue signi�ativement quand on va de b = �1:3Æ �a b = �6Æ pour l = 0Æ. Lenombre hute �egalement pour les hamps �a b = �3:5Æ quand on ompare le nombrede andidats �a jlj = 10Æ ave eux prohe du Centre Galatique l = 0Æ. On remarqueaussi une asym�etrie ave plus de andidats du ôt�e des longitudes l n�egatives. Ceisugg�ere que la majorit�e des �ev�enements vers le Centre Galatique sont dues �a la barre
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Fig. 2.9: Distribution des dur�ees des 214 andidats de mirolentille publi�es dans[Udalski et al., 2000℄.inlin�ee vers la ligne de vis�ee. Ces r�esultats sont n�eanmoins �a prendre ave pr�eaution,ar ertains hamps, notamment eux le plus prohe du Centre Galatique, ont �et�eobserv�es plus fr�equemment que d'autres, e qui peut biaiser le nombre de andidatstrouv�es par hamp.La deuxi�eme phase OGLE II s'est termin�ee en novembre 2000, 167 alertes ayant�et�e d�eouvertes de son atif : 41 en 1998, 48 en 1999 et 78 en 2000.Une troisi�eme phase, OGLE III a d�ebut�ee en juin 2001. Une am�era om-pos�ee d'une mosa��que de 8 CCD SITe de 2k � 4k pixels ave une r�esolution de0.26"/pixel et don une surfae angulaire totale de 350�350 est en phase d'installation.� L'Exp�eriene DUOLe projet fran�ais DUO (Disk Unseen Objets) se d�ediait �a la reherhe demirolentilles vers le Centre Galatique en utilisant des plaques photographiques,prises au t�elesope Shmidt de 1 m �a l'observatoire de La Silla au Chili. La premi�ereampagne d'observation a r�ev�el�e 13 andidats [Alard et al., 1995℄ parmi les 13� 106�etoiles analys�ees, apr�es num�erisation des plaques �a la MAMA �a l'observatoire deParis. Un des andidats mirolentille est tr�es probablement un �ev�ement binaire.
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Fig. 2.10: Distribution spatiale dans le plan (l; b) des 214 andidats publi�es dans[Udalski et al., 2000℄. On peut voir la distribution spatiale des andidats dans le plan (l; b), lesourtes dur�ees (tE < 20 jours) �etant signal�es par un erle, les dur�ees moyennes (20 < tE < 40jours) par un triangle et les longues dur�ees (tE > 40 jours) par arr�e. On ne remarque pas que lestrois groupes soient distribu�es di��eremment.� L'Exp�eriene PLANETPLANET (Probing Lensing Anomalies NETwork) est une ollaboration mondialede plusieurs astronomes ayant a�es �a des t�elesopes hollandais (ESO 0.9 m), sud-afriain (SAAO 1 m), australiens (Perth 0.6m, Hobart 1 m/Tasmanie) et am�eriain(CTIO 0.9 m/Chili). Depuis 1995 ils suivent des �ev�enements de mirolentille,provenant des alertes d�elenh�ees par EROS, MACHO et OGLE, pour d�eteterdes d�eviations aux ourbes de lumi�ere standard, dues �a l'e�et de parallaxe, l'e�etde taille �nie, les lentilles binaires, les soures doubles ou enore �a la pr�esene deplan�etes. D'apr�es le suivi intensif de 43 andidats de mirolentilles au long de 5ans d'observations, PLANET a mis des ontraintes sur l'abondane de plan�etesgalatiques. En e�et, moins d'un tiers des �etoiles ave une masse � 0:3M�, typiquedes lentilles vers le Centre Galatique, poss�edent une plan�ete du type Jupiter aveun demi-grand axe de l'orbite dans 1:5 < a < 4 AU [Albrow et al., 2000℄.� L'Exp�eriene MOAMOA (Mirolensing Observation in Astrophysis) est une ollaboration entre leJapon et la Nouvelle-Z�elande, d�edi�ee �a la reherhe de plan�etes vers le Centre Gala-
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Fig. 2.11: Nombre de andidats par 1 million d'�etoiles observ�ees par OGLE II au long de 3 saisonsCentre Galatique 1997-1999 (2.58 ans). On remarque une d�ependane du nombre de andidats enfontion de la latitude b et la longitude l, notamment on onstate qu'il existe une asym�etrie aveun plus grand nombre du ôt�e de l n�egatif, e qui onstitue tr�es probablement une signature de labarre.tique et �a l'observation du LMC. Les observations sont faites �a l'observatoire univer-sitaire du Mont John en Nouvelle-Z�elande ave un t�elesope de Boller&Chivens de 0.6m de l'Universit�e de Canterbury et une am�era CCD de Observatoire AstronomiqueNational du Japon.2.4.6 Sondage d'un halo noir-Reherhe vers les Nuages deMagellan� L'exp�eriene EROS ILe premier groupe qui a mis en pratique la reherhe de mati�ere noire dans le halode notre Galaxie, fut EROS (Exp�eriene de Reherhe d'Objets Sombres). En e�et, en1990 il entreprit �a l'Observatoire Europ�een Austral (ESO), l'observation syst�ematiquedu Grand et du Petit Nuage de Magellan (LMC et SMC). Deux appareillages furentutilis�es pour être sensible d'une part �a des lentilles de faibles masses et don �a des�ev�enements mirolentille de ourte dur�ee et d'autre part �a des grandes masses, 'est-�a-dire, �a des longues dur�ees.On employa ainsi des plaques Shmidt , prises au t�elesope Shmidt de 1m del'ESO de 1990 �a 1994, pour reherher vers le LMC uniquement des �ev�enements delongue dur�ee, omprise entre 1 jour (10�4M�) et 200 jours (1M�). Deux plaques furentprises par nuit, dans les �ltres rouge et bleu, leur hamp (5:2Æ�5:2Æ) ouvrant ainsi unefration importante du LMC. Les ontraintes m�eaniques du t�elesope empêh�erent la



2.4 La d�etetion de mati�ere noire par e�et de mirolentille 57prise d'un plus grand nombre de lih�es par nuit. On observa 8 millions d'�etoiles, dontla moiti�e purent être analys�ee, la num�erisation des plaques ayant �et�e r�ealis�e par laMAMA (Mahine Automatique �a Mesurer pour l'Astronomie). Deux �ev�enements mi-rolentille furent d�etet�es[Aubourg et al., 1993℄, dont les arat�eristiques se trouventd�erites dans la table 2.4 et les ourbes de lumi�ere sont visibles dans la �gure 2.12.Un suivi photom�etrique r�egulier a on�rm�e la stabilit�e �a 0.06 magnitude pr�es du an-didat mirolentille EROS I #1, en dehors de sa p�eriode d'ampli�ation. En revanhe,une variabilit�e intrins�eque de 0.5 magnitude et une p�eriode de 2.8 jours a �et�e mise en�evidene sur le andidat EROS I #2 (�g.2.13). N�eanmoins, la possibilit�e que l'�etoilesoure de e andidat ait subi un e�et de mirolentille n'a pas �et�e �eart�ee, ar bienque sa variabilit�e soit arat�eristique d'une binaire �a �elipse, ei n'explique ependantpas l'ampli�ation unique de 1.1 magnitude.EROS #1 EROS #2Magnitude dans la Bande B 19:4� 0:2 19:2� 0:2Magnitude dans la bande R 18:9� 0:2 19:1� 0:2Type Spetral des Soures B6-7 Ve or IVe A0-2 VInstant du maximum Feb. 1, 1992 De. 29, 1990Temps d'Einstein en jours 23� 2 29� 2Ampli�ation maximale �2:5 �2:8�2 du �t ombin�e 131/279 d.o.f. 154/273 d.o.f.Tab. 2.4: Carat�eristiques des andidats mirolentille des plaques ShmidtDans le même temps �a la prise de donn�ees par plaques Shmidt, une reherhed'�ev�enements de ourte dur�ee, omprise entre 1 heure (10�7M�) et 10 jours (10�3M�)fut entreprise ave un t�elesope d�edi�e de 40 m (le T40), mont�e dans la oupole duGPO (Grand Prisme Objetif) et situ�e �egalement �a l'observatoire La Silla au Chili.Entre 1991 et 1993, EROS se onentra sur l'observation du LMC. Par la suite, entre1993 et 1994 le Petit Nuage de Magellan fut �egalement suivi et �a partir de 1994 jusqu'�a1995 EROS d�eida de se d�edier exlusivement �a la reherhe de mati�ere noire du halovers le SMC. Ainsi une am�era onstitu�ee de 16 CCD ave 579� 400 pixels haunet au total un hamp de 0:4Æ� 1:1Æ prenait des lih�es en alternant le �ltre bleu et lerouge, qui rappelle-t-on servent �a tester l'ahromatiit�e des �ev�enements mirolentille.Parmi les 300000 �etoiles analys�ees auune ourbe de lumi�ere ompatible ave un signaldu type mirolentille n'a �et�e trouv�ee[Aubourg et al., 1995℄,[Renault et al., 1997℄.Deux �ev�enements ont �et�e trouv�es vers le Grand Nuage de Magellan dans lesdonn�ees des plaques Shmidt et auun pour l'exp�eriene r�ealis�ee ave une am�eraCCD. La dur�ee du premier andidat est de 23 jours et du deuxi�eme de 29 jours, leurmasse �etant omprise entre 0:01M�et1M� en supposant un mod�ele standard pourle halo. EROS a ainsi pu �etablir que les �etoiles de masse entre 10�7M�et0:02M� neontribuent pas plus de 20% �a la masse du halo. La profondeur optique orrespondantaux deux �ev�enements est de 0:8� 10�7.� L'Exp�eriene EROS IIBien que des r�esultats importants aient �et�e �etablis ave l'exp�eriene de premi�ereg�en�eration EROS I, la faible sensibilit�e �a des objets sombres massifs, due �a une ligne
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Fig. 2.12: Courbes de lumi�ere des andidats EROS 1. �A gauhe : andidat mirolentille EROS #1(plaques Shmidt),dans le �ltre EROS bleu et dans le �ltre EROS rouge. Le meilleur ajustementd'une ourbe de Pazy�nski est superpos�ee aux donn�ees.�A droite : andidat mirolentille EROS #2 (plaques Shmidt),dans le �ltre EROS bleu et dans le�ltre EROS rouge. Le meilleur ajustement d'une ourbe de Pazy�nski est superpos�e aux donn�ees

Fig. 2.13: Courbe de lumi�ere du andidat EROS #2, repli�ee sur une p�eriode de 2.8 jours, observ�epar di��erents t�elesopes. : (a) EROS I CCD dans le �ltre bleu (haut gauhe) ; (b) EROS I CCDdans le �ltre rouge(haut droit) ; () EROS I plaques dans le �ltre bleu (bas gauhe) ; (d) EROS Iplaques ultra-sensibl�ees prises en 1994 dans le �ltre bleu, les points orrespondants �etant signal�espar de erles ouverts. Les erles pleins orrespondent �a des donn�ees aquises au t�elesope suissede Gen�eve sans �ltre et les triangles ave un �ltre R-Gunn (bas droite).



2.4 La d�etetion de mati�ere noire par e�et de mirolentille 59de base insuÆsante et �a de trous dans les observations, a limit�e l'�etude de la ontri-bution au halo �a des lentilles de faible masse. Par ailleurs, la d�eouverte de lentillesmassives par le groupe MACHO, �a son tour ave une sensibilit�e limit�ee �a des dur�eesinf�erieures �a quelques mois, a impos�e la n�eessit�e de reherher des �ev�enements dedur�ees de l'ordre de grandeur de quelques mois et plus. En e�et, le r�esultat du groupeMACHO ompatible ave 50% du halo ompos�ee par des lentilles de 0:5M� pourun mod�ele standard du halo[Alok et al., 1997℄, �etait ontest�ee par le fait qu'auuneon�rmation visuelle de es objets massifs ait �et�e faite par d'autres tehniques observa-tionnelles. Lors de la reherhe des andidats ave une ampli�ation de longue dur�ee,s'agissant alors d'une lentille massive, il est n�eessaire de suivre un plus grand nombred'�etoiles pour ompenser le manque d'�ev�enements. De fait, le nombre d'�ev�enementsd�epend de la masse de la lentille omme 1/sqrt(M) et l'eÆait�e diminue pour lesgrandes masses, M > 10M�.Ainsi une nouvelle exp�eriene mirolentille plus performante semblait naturelle.La phase EROS II a alors ommen�e en juillet 1996, ave une instrumentationenti�erement nouvelle. Deux am�eras, l'une ave un �ltre rouge EROS et l'autre dansla bande bleu EROS, permettant la prise de lih�es simultan�ee dans les deux ou-leurs ont �et�e mont�ees sur un t�elesope de 1m, le MARLY, qui a rempla�e l'anient�elesope de EROS I dans la oupole du GPO �a l'observatoire de La Silla au Chili.Les am�eras, ompos�ees par une mosa��que de 2�4 CCDs, poss�edent haune 4k�8kpixels ave une r�esolution de 0.6" par pixel, soit reouvrant une surfae angulaire deiel de (0:70 � 1:40).Apr�es l'analyse de 5.3 millions de ourbes de lumi�ere orrespondant �a deux ann�eesd'observation en diretion du SMC, un andidat mirolentille a �et�e d�etet�e, ave unedur�ee de 123 jours si on tient ompte de l'e�et de onfusion. Si la lentille appartientau halo de notre Galaxie sa masse est estim�ee �a M = 2:6+8:2�2:3M� ou �a 0:1� 0:2M� sila lentille est situ�e dans le SMC lui-même. Dans e dernier as, la profondeur optiqueest de � = 1:7� 10�7, en onsid�erant une profondeur de 5 kp pour le SMC. Auune�et de parallaxe, due au mouvement de la terre autour du soleil, a �et�e trouv�e dansla ourbe de lumi�ere, e qui favorise la loalisation de la lentille dans le SMC au lieudu halo.L'analyse vers le LMC onernant le suivi de 25 millions d'�etoiles, a r�ev�el�ee 4andidats ave une dur�ee moyenne (g�eom�etrique) de 23 jours, orrespondant �a desd�eeteurs de masse � 0:2M�.� L'Exp�eriene MACHOPr�e�edemment l'exp�eriene MACHO a �et�e mentionn�ee �a propos de la reherhede mirolentilles gravitationnelles vers le Centre Galatique. Cette ollaborationaustralo-am�eriaine, dont le t�elesope de 1.27m est situ�e �a l'observatoire du MountStromlo en Australie a observ�e �egalement les Nuages de Magellan depuis 1992jusqu'�a la �n de l'ann�ee 1999. La prise de lih�es ave un moyenne 1 point tousles 2 jours, leur o�re une sensibilit�e �a des �ev�enements de dur�ee omprise entrequelques jours et plusieurs mois. L'analyse des premiers deux ans d'aquisitionde donn�ees vers le LMC, ave un total de 8:5 � 106 �etoiles [Alok et al., 1996℄,a r�ev�el�ee 8 andidats mirolentille, dont 2 sont souvent ignor�es, ar l'un est fortprobablement un �ev�enement binaire LMC-LMC [Bennett et al., 1996℄ et l'autre



60 La mati�ere noire dans notre galaxiel�eg�erement asym�etrique. La masse moyenne des 6 andidats restants est de 0:5M�,si les lentilles se situent dans le halo de notre Galaxie et orrespondrait �a 50% d'unhalo sph�erique standard, onstitu�e uniquement de MACHOs [Alok et al., 1997℄.La profondeur optique en prenant ompte es 6 andidats est � = 2:1+1:1�0:7 � 10�7.R�eemment, MACHO a publi�e l'analyse de 5.7 ann�ees de donn�ees vers le LMC[Alok et al., 2000a℄, qui a mis en �evidene 13 �a 17 andidats (moins les 6-8pr�e�edents). La masse moyenne des d�eeteurs est maintenant de 0.15 a 0.9M�. Endiretion du SMC 1 andidat a �et�e trouv�e, par la suite on�rm�e par EROS II. Unelentille double a �egalement �et�e d�etet�ee, dont un suivi tr�es r�egulier par plusieursgroupes, EROS [Afonso et al., 1998℄, MACHO-GMAN [Alok et al., 1998℄, MPS[Rhie et al., 1998℄, OGLE [Udalski et al., 1998℄ et PLANET [Albrow et al., 1998℄ apermis de loaliser la lentille dans le SMC [Afonso et al., 2000℄. La nouvelle frationde masse du halo sous la forme d'objets ompats, en prenant les 13 a 17 andidatsvers le LMC, a �et�e estim�e �a f=20%, un fateur 2.5 plus petit que la valeur pr�e�edente.� R�esultats Combin�es de EROS I, EROS II et MACHOOn rappelle que l'exp�eriene EROS I a trouv�e 2 andidats mirolentille, permet-tant d'�etablir que les d�eeteurs de masse entre 10�7M�et0:02M� ne ontribuent pasplus de 17% �a la masse du halo. Un suivi r�egulier de es �ev�enements, a r�ev�el�e unedeuxi�eme variation signi�ative, d'un fateur 2, en mars 1999 de la ourbe de lumi�eredu andidat EROS I-LMC-#2. Cela a amen�e �a l'exlure de la liste de andidatsmirolentille. La deuxi�eme phase, EROS II a d�etet�e 1 �ev�enement vers le SMC et 4en diretion du LMC. Le fait que le andidat SMC ait une longue dur�ee et qu'il nepr�esente pas d'e�et de parallaxe, ni dans les donn�ees d'EROS, ni dans dans eux dugroupe MACHO[Alok et al., 1997a℄, indiquent que la lentille se situe dans le PetitNuage de Magellan et pas dans le halo. En ons�equene e andidat n'est �egalementpas pris en ompte dans l'estimation d'une limite sup�erieure de la fration du haloompos�ee par objets sombres. En ombinant alors les r�esultats plus r�eents de EROSII ave eux �etablis par EROS I,{ 1 andidat pour l'exp�eriene EROS I (tE1 � 23 jours){ 0 andidat pour l'exp�eriene EROS II SMC{ 4 andidats pour l'exp�eriene EROS II LMC (tE3;4;5;6 � 40; 24; 36; 33 jours)on onlut que des objets ompats de masse omprise entre 10�7M� et 10�2M�ne onstituent pas plus de 10% de la masse d'un halo standard. De plus , les lentillesentre 10�2M� et 1M� ne ontribuent pas plus de 40%.Le groupe MACHO ayant �a son tour trouv�e 13 �a 17 �ev�enements vers le LMCaÆrme que la masse la plus probable des objets sombres du halo va de 0.15 a 0.9M�.Leur ontribution �a la masse du halo serait de 20%. Dans le graphique de la �g2.14,on peut voir les ontraintes �etablis par les exp�erienes EROS I et II et MACHO.
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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. 2.14: Diagramme d'exlusion ombin�ee EROS I 1990/95, EROS II 1996/98, et EROS II LMC1996/99, pour le mod�ele de halo standard normalis�e �a 4� 1011 M� dans une sph�ere de 50 kp. Onrepr�esente ii l'�evolution de la limite en fontion du nombre de andidats d�etet�es. La zone ferm�eeindique le ontour permis �a 95% de niveau de on�ane �a l'issue de l'analyse de 5.7 ans de donn�eeslm du groupe maho [Alok et al., 2000a℄.2.5 Contexte Sienti�que du projet de th�eseComme on l'a vu pr�e�edemment, la omparaison de di��erents types de mesuresde la densit�e de mati�ere 
 a permis de mettre en �evidene l'existene de mati�ere noiredans plusieurs strutures stellaires, omme des galaxies ou des amas de galaxies.En e�et, en mesurant la omposante lumineuse, par le omptage d'�etoiles dans desgalaxies spirales et en onfrontant ette valeur ave la quantit�e de la omposantedynamique, elle-i d�eduite des ourbes de vitesse de rotation, on v�eri�e que lamati�ere dynamique est sup�erieure �a la mati�ere visible. Dans le as de notre Galaxie,sa ourbe de rotation plate jusqu'�a 20 kp implique que la mati�ere dynamique soittrois fois plus grande que la omposante lumineuse. Aussi pour expliquer es ourbesde rotation au mod�ele standard de la galaxie, onstitu�e par un disque et un bulbeentral, il faut ajouter un mod�ele de halo de mati�ere noire.L'e�et de mirolentille s'est r�ev�el�e une m�ethode �a su�es de d�etetion de mati�erenoire baryonique. Des r�esultats pertinents ont en e�et �et�e �etablis vers le CentreGalatique [MACHO, ℄, [OGLE, ℄ et vers les bras spiraux [EROS-Derue et al., 1999℄,es diretions visant l'�etude de la distribution de mati�ere noire dans le bulbe etle disque. Aussi en observant les Nuages de Magellan on a pu imposer une limitesup�erieure �a la quantit�e d'objets sous-stellaires qui omposeraient le halo sombreentourant notre Galaxie.La dur�ee des �ev�enements mirolentille est le param�etre imm�ediatement observable,fournissant le taux d'�ev�enements et la profondeur optique. Celle-i, rappelle-t-on,est d�e�nie omme la probabilit�e qu'�a un moment donn�e, la lumi�ere d'une �etoile soit



62 La mati�ere noire dans notre galaxieampli��ee de plus de 34%, �etant proportionnelle �a la masse totale de mati�ere noirebaryonique dans une ertaine diretion.La fontion de masse initiale est essentielle �a la d�etermination du taux deformation d'�etoiles et �a la mod�elisation de l'�evolution de la Galaxie. La onnaissanede la fontion de masse dans le bulbe n'est pas imm�ediate, pour e qui onerne lapartie sous-stellaire (naines brunes) et elle des r�esidus d'�etoiles (naines blanhes,�etoiles �a neutrons et trous noirs), ar il est diÆile de d�eteter es objets sombresdans les hamps tr�es enombr�es et extrêmement absorb�es du Centre Galatique(30 magnitudes d'absorption dans le visible pour des naines blanhes typiques).Cependant, l'e�et de mirolentille permet d'a�eder �a es masses d'un ordre degrandeur extrême [Gould, 1996℄,[Gould, 2000℄. De fait, bien que ette m�ethode nedonne pas de d�etail sur la lentille (masse, loalisation), sans l'information apport�eepar d'autres tehniques (pour lever la d�eg�en�eresene), elle permet n�eanmoins uneestimation de la masse moyenne et la respetive dispersion, ar la masse est reli�ee �ala dur�ee de l'�ev�enement par M / t2. Si la fontion de masse est une loi de puissane,ses deux param�etres, la masse minimale et la pente, pourront alors être ontraintespar la masse moyenne et la dispersion.Les r�esultats des exp�erienes de mirolentilles vers le Centre Galatiquesemblent être en onit ave les observations astronomiques standard. Le nombred'�ev�enements mirolentille observ�es vers le bulbe est en e�et 3 fois plus grand� � 3:9�10�6[Alok et al., 1997℄, que le nombre attendu pour un mod�ele galatiqueave un disque et un bulbe standard [Kiraga and Pazy�nski, 1994℄. Par ailleurs, laourbe de rotation de la Galaxie et le omptage d'�etoiles [Holtzman et al., 1998℄,[Zoali et al., 2000℄ dans le bulbe et dans le disque n'expliquent pas les donn�eesmirolentille. Finalement, la distribution des dur�ees des �ev�enements est d�eal�e versdes petites valeurs, pr�esentant un pi autour de 16 jours.L'ex�es de ourtes dur�ees pourrait être expliqu�e par des erreurs syst�ematiques, telque l'e�et de blending d'�etoiles dans un hamp enombr�e. En e�et, la dur�ee de l'am-pli�ation mirolentille d'un �ev�enement ave e�et de blending est syst�ematiquementsous-estim�ee. Les hamps du Centre Galatique sont extrêmement enombr�es, les�etoiles-soures observ�ees peuvant aher ainsi une ou plusieurs autres �etoiles. Cei adeux e�ets ontraditoires sur la d�etermination de la profondeur optique. D'une part,la profondeur optique serait sur-estim�ee, une fois que le v�eritable nombre d'�etoilesserait alors plus grand que la valeur nominale utilis�ee dans les aluls. En revanhe,la d�etetion des �ev�enements ave e�et de onfusion �etant plus diÆile, le vrai nombred'�ev�enements serait en ons�equene plus grand que elui observ�e et la profondeuroptique serait en r�ealit�e plus �elev�ee. La ontribution de l'e�et de blending au alulde la profondeur optique a �et�e estim�e être un fateur 1.7 [Alard, 1997℄. Par ailleurs,la ontamination des �etoiles du disque �etant en avant-plan, leur probabilit�e de subirun e�et de mirolentille est faible. Si es �etoiles sont prises en ompte, la profondeuroptique est surestim�ee [Alok et al., 1997℄.Si l'ex�es de ourtes dur�ees est du �a l'e�et de blending, les �ev�enements pourraientêtre engendr�es par des �etoiles ordinaires et un petit nombre de naines brunes



2.5 Contexte Sienti�que du projet de th�ese 63[Zoali et al., 2000℄. �A l'oppos�e, si l'hypoth�ese de l'e�et de blending est �eart�ee,plusieurs interpr�etations sont possibles, en supposant de mod�eles galatiques, dont lesontraintes de masse du disque et bulbe sont donn�ees par la densit�e loale de surfaedynamique et les observations en infrarouge de DIRBE [Mera et al., 1998℄. En e�et,l'ex�es pourrait être expliqu�e par une population de naines brunes dans le bulbeet tr�es peu de es objets dans le disque[Han and Gould, 1996℄. Le ontraire �etant�egalement possible, ave des naines brunes surtout onentr�ees dans le disque et unepetite population dans le bulbe [Mera et al., 1998℄. Une autre possibilit�e serait ellede l'absene de naines brunes, ayant en revanhe beauoup d'�etoiles de faible masse,�a la limite de l'allumage de r�eations thermonul�eaires, ave des vitesses transversesplus grandes que normalement onsid�er�ees (vt > 200km=s). Cependant dans tous less�enarios il est n�eessaire d'introduire un bulbe en forme de barre ou tr�es allong�eselon la ligne de vis�ee, pour tenir ompte du grand nombre d'�ev�enements mirolen-tille [Zhao et al., 1996℄. La barre n'est pas suÆsante pour produire une profondeuroptique sup�erieure �a � 2:5 � 10�6, même pour des mod�eles ave un petit angled'inlinaison et une grande masse pour la barre [Peale, 1998℄. La profondeur optiquede MACHO [Alok et al., 2000b℄ favorise un angle d'inlinaison le plus petit possible.Les projets de relev�e du iel, 2MASS [Kirkpatrik et al., 1998℄ etDENIS[Delfosse et al., 1997℄, ont r�ev�el�e une population inonnue de naines brunesdu hamp (free-oating) dans le disque. Cei a permis de d�eterminer de fa�onapproximative la fontion de masse loale jusqu'�a 0.01M� [Reid et al., 1999℄. Lafration du disque onstitu�e par des naines brunes a �et�e estim�ee ne pas être plusde 14%. Si une population semblable s'�etend jusqu'au bulbe, sa signature serait lapr�esene de tr�es ourtes dur�ees, t / 3 � 5 jours [Peale, 1999℄. Toutefois, es �ehellesde temps ne sont pas vues dans les donn�ees mirolentille, e qui ependant pourraitêtre dû �a une surestimation de l'eÆait�e de d�etetion. En e�et, si l'eÆait�e dugroupe MACHO est en r�ealit�e inf�erieure, ela augmenterait le nombre d'�ev�enementsde tr�es ourtes dur�ees, bien que �a serait enore insuÆsant. Par ailleurs, les fontionsde masse disponibles aujourd'hui jusqu'�a 0.15M� [Zoali et al., 2000℄, ne sont pasassez pentues pour tenir ompte d'une population de naines rouges ompatibles avela distribution des dur�ees des �ev�enements mirolentille.En e qui onerne les �ev�enements mirolentille de longue dur�ee, t > 70days,il pourrait s'expliquer par des diretions d'observation ave une onentration debras spiraux [EROS-Derue et al., 1999℄, [Peale, 1999℄, ar la vitesse angulaire rela-tive de la soure et la lentille est alors petite. La pr�esene de r�esidus d'�etoiles aveune faible vitesse transverse pourraient �egalement engendrer e genre d'�ev�enements[Han and Gould, 1996℄.
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66 Formalisme des Lentilles Gravitationnelles3.1 Les grandeurs fondamentales des lentilles gra-vitationnelles3.1.1 L'�equation de propagation d'un rayon lumineux pourle mod�ele standard : lentille et soure pontuellesL'�equation qui r�egit la d�eviation d'un rayon lumineux, lorsque un objet ompat,d�esign�e ouramment par d�eeteur ou lentille, traverse la ligne de vis�ee d'une �etoilelointaine en arri�ere-plan, �egalement appel�ee soure, peut être d�eduite au moyen deonsid�erations g�eom�etriques simples :~�bDOS + ~�DLS = ~�rDOS (3.1)En se reportant �a la �gure 3.1, onsid�erons que le d�eeteur se trouve �a unedistane DOL de l'observateur et �a une distane DLS de la soure. Dans le plan dud�eeteur le veteur r repr�esente la distane de la lentille au point d'intersetion durayon lumineux ave e plan et b est le param�etre d'impat. Les positions angulairesrespetives sont d�erites par �r et �b. La d�eexion de la lumi�ere g�en�ere deux images dela soure, d�esign�ees par A1 et A2 dans le plan de la lentille et par I1 et I2 dans le plande la soure. L'angle � de d�eviation d'un rayon lumineux en pr�esene du d�eeteursph�erique de masse M, est donn�e par la th�eorie de la Relativit�e G�en�erale� = 4GMr2 (3.2)o�u  est la vitesse de la lumi�ere et G la onstante de gravitation universelle.L'�equation 3.2 est valable pour un potentiel gravitationnel de faible intensit�e, �� 1.L'angle de d�eviation �etant petit on peut faire les approximations suivantes : sin �r � �ret sin�b � �b. L'obtention des relations pour �etablir l'�equation de la propagation d'unrayon lumineux est alors imm�ediate �a partir des distanes �rDOS; �DLS et �bDOS.Celles-i se trouvent dessin�ees dans le plan de la soure de la �gure 3.1.L'�equation de propagation 3.1 peut être �erite autrement en utilisant les �egalit�essuivantes sin �r = rDOL (3.3)sin �b = bDOL (3.4)Si on se rappelle de l'approximation de petits angles et de l'expression 3.2 pourl'angle � de la d�eviation d'un rayon lumineux, on obtient alorsr � b = 4GMr2 DLSDOLDOS (3.5)L'�equation 3.5 montre que quand l'observateur, le d�eeteur et la soure sontparfaitement align�es, 'est-�a-dire, quand le param�etre d'impat b = 0, l'image de lasoure devient un anneau, dont le rayon dans le plan du d�eeteur est d�esign�e parrayon d'Einstein et donn�e par la formule suivante
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Fig. 3.1: G�eom�etrie de l'e�et de mirolentille gravitationnelle. On montre les plans perpendiulaires�a la ligne de vis�ee orrespondants au plan de la lentille et elui de la soure. A1 et A2 sont les pointsd'intersetion des rayons de lumi�ere, d�evi�ees d'un angle �, ave le plan de la lentille. I1 et I2 sont lespositions des images de la soure dans le plan de elle-i. On montre �egalement la distane r entre led�eeteur et la position des images A1 et A2, la distane b dite param�etre d'impat entre le d�eeteuret le rayon de lumi�ere sans d�eexion. On a aussi signal�e la distane DOS entre l'observateur et lasoure, la distane DOL entre l'observateur et la lentille et �nalement la distane DLS entre la soureet la lentille.
RE =r4GM2 DLSDOLDOS (3.6)Le rayon d'Einstein d�epend de la masse de la lentille, ainsi que des distanesobservateur-lentille et observateur-soure. Consid�erons une soure situ�ee �a une dis-tane DOS = 7 kp et une lentille situ�ee �a DOL = 5 kp ave une masse M = 0:5M�,le rayon d'Einstein est alors de � 2:41 U:A:.�A partir de l'�equation 3.5, il est faile de aluler les positions des images de lasoure dans le plan du d�eeteur, pour le as g�en�eral (b 6= 0)



68 Formalisme des Lentilles Gravitationnellesr2 � br �R2E = 0) r1;2 = b�pb2 + 4R2E2 (3.7)o�u l'on a introduit l'expression 3.6 pour le rayon d'Einstein. On obtient ainsi deuximages de la soure, l'une �a l'int�erieur de l'anneau d'Einstein et l'autre �a l'ext�erieurdu même. Sur la �gure 3.2, on peut voir la d�eformation des images, lorsque la souretraverse l'anneau d'Einstein.3.1.2 L'ampli�ationLorsqu'une lentille traverse la ligne de vis�ee d'une �etoile-soure en arri�ere-plan, leux de elle-i est ampli��e, e qui traduit l'e�et de mirolentille gravitationnelle. Env�erit�e e sont les ux des images de la soure que l'observateur mesure. La brillane desurfae (la densit�e de ux par angle solide) �etant onserv�ee, l'ampli�ation, 'est-�a-direle rapport entre les densit�es de ux de l'image et de la soure est donn�ee par le rapportde l'angle solide vu par l'observateur sous-entendu par la soure en l'absene de lalentille et l'angle solide sous-entendu par l'image de la soure en pr�esene du d�eeteur(voir �gure 3.3). Autrement dit, l'ampli�ation est le jaobien de la transformationde oordonn�ees entre le plan de l'image et le plan de la soureA = jdetJ j�1 = j� ~�r�~�b j = j�r�b d�rd�b j = jrb drdb j (3.8)En utilisant l'�equation 3.7 et le param�etre d'impat r�eduit u = b=RE, on obtientl'ampli�ation pour haune des imagesA1;2 = u2 + 22upu2 + 4 � 1=2 (3.9)L'ampli�ation totale est simplement la somme de l'ampli�ation de haque imageA = A1 + A2 = u2 + 2upu2 + 4 (3.10)L'ampli�ation est toujours sup�erieure �a l'unit�e A > 1 et la di��erene entre lesampli�ations des deux images est onstante A1 � A2 = 1. L'ordre de grandeurde la s�eparation angulaire des images est donn�e par le rayon d'Einstein angulaire�E = RE=DOL. Si on suppose une soure situ�ee �a une distane DOS = 7 kp et unelentille situ�ee �a DOL = 5 kp ave une masse M = 0:5M�, la s�eparation angulairedes deux images est � 0:5 milliseondes d0ar.3.1.3 La ourbe de lumi�ereSi on onsid�ere que les �etoiles-soure que l'on observe r�eguli�erement, a�n ded�eteter un �ev�enement de mirolentille, se trouvent dans le entre de notre Galaxie �a8 kp du soleil et que la lentille appartient au disque ou au bulbe (Centre Galatique)lui-même, elle-i va se d�eplaer ave une vitesse transverse relative par rapport �ala ligne de vis�ee (ei est �egalement vrai quand on observe vers les Nuages de Ma-gellan pour tenter de d�eteter des lentilles loalis�ees dans le halo sombre). Aussi, le
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Fig. 3.2: Position et forme des images relativement �a la position de la soure. La lentille est signal�eepar le point au entre de l'anneau d'Einstein en pointill�e. Les erles se r�ef�erent �a la position de lasoure lorsqu'elle traverse l'anneau d'Einstein. Les positions et formes des deux images sont signal�eespar les ellipses en noir. La soure et la lentille sont align�ees �a tout instant (�gure de [Pazy�nski, 1996℄).
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Fig. 3.3: Comparaison du ux re�u ave et sans lentille.



70 Formalisme des Lentilles Gravitationnellesux observ�e de l'�etoile-soure augmente lorsque la lentille s'approhe de la ligne devis�ee, pour ensuite diminuer au fur �a mesure que la lentille s'�eloigne. Si vt est la vi-tesse transverse de la soure dans le r�ef�erentiel de la lentille, le param�etre d'impatdynamique est donn�e par u(t) =su20 + v2t (t� t0)2R2E ; (3.11)o�u t0 est l'instant o�u la soure projet�ee dans le plan du d�eeteur est le plusprohe de elui-i et u0 est le param�etre d'impat orrespondant. Sur la �gure 3.4 ona illustr�e le d�eplaement de la soure par rapport �a la lentille.
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Fig. 3.4:Mouvement de la soure projet�e dans le plan du d�eeteur. La variation du ux de l'�etoile-soure en fontion du temps est illustr�ee dans la �gure 3.5.La dur�ee tE de l'ampli�ation due �a un e�et de mirolentille est d�e�nie omme letemps n�eessaire pour que la soure paroure un rayon d'Einstein REtE = REvt = 1vt �r4GM2 DLSDOLDOS : (3.12)L'ampli�ation du ux de l'�etoile-soure peut alors être donn�ee par la formulesuivante, en ombinant les �equations 3.10,3.11 et 3.12A = u20 + (t�t0)2t2E + 2r�u20 + (t�t0)2t2E ��u20 + (t�t0)2t2E + 4� : (3.13)Dans la �gure 3.5, on peut voir l'ampli�ation en fontion du temps pourdi��erents param�etres d'impat u0.Le temps tE qu'une soure prend pour parourir un rayon d'Einstein dans le plande la lentille esttE = 78 jours � MM��1=2� DOL10 kp�1=2 (1� x)1=2 �200 km s�1vt � ; (3.14)
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Fig. 3.5: Ampli�ation due �a un e�et de mirolentille en fontion du temps. On montre les ourbesde lumi�ere pour 4 param�etre d'impat u0 di��erents : 0.8, 1.0, 1.4, 1.8. On remarque que plus leparam�etre d'impat est petit, plus la ourbe de lumi�ere est ampli��ee pour t = t0.o�u x = DOL=DOS. Pour avoir une id�ee des l'�ehelle de temps de tE, on va prendreune lentille qui se trouve dans le disque �a la moiti�e du trajet vers le Centre Galatique(DOL=DOS = 0:5), ave une �etoile-soure loalis�ee dans le Centre Galatique �a 8 kp.Si on onsid�ere que la vitesse de rotation des �etoiles dans le disque est vt � 200 km s�1(on n�eglige les dispersions de vitesse), la vitesse transverse de la soure relativement �ala lentille projet�e dans le plan de elle-i est vt = 200 km s�1�DOL=DOS. Les dur�eesattendues sont alors tE � 69s MM� jours : (3.15)3.1.4 La profondeur optiqueLa profondeur optique peut être d�e�nie omme la probabilit�e qu'�a un momentdonn�e, une �etoile donn�ee soit ampli��ee de plus de 34%. Supposons que toutes leslentilles ont une même masse M , l densit�e num�erique de lentilles �etant n = �=M .Si haque lentille ouvre une setion eÆae �R2E, la ontribution �a la profondeuroptique des lentilles dans une tranhe d'�epaisseur dDOL et �a une distane DOL estdonn�ee par d� = �M �R2E dDOL : (3.16)La profondeur optique totale est simplement l'int�egrale de l'�equation 3.16



72 Formalisme des Lentilles Gravitationnelles� = Z DOS0 4�G�2 DOL(DOS �DOL)DOS dDOL (3.17)= 4�G2 D2OS Z 10 �(x) x(1� x) dx : (3.18)On fait remarquer que la profondeur optique ne d�epend pas de la masse indi-viduelle des lentilles, mais de la masse totale. En revanhe le taux d'�ev�enements,omme on le verra plus loin, d�epend de la fontion de masse des lentilles.On peut donner une estimation grossi�ere de l'ordre de grandeur de la profondeuroptique en onsid�erant que la densit�e est onstante. Dans e as on obtient� = 2�3 G�2 D2OS : (3.19)Si le syst�eme de lentilles est auto-gravitant est que la taille du syst�eme est del'ordre de DOS (une sph�ere de rayon DOS remplie de lentilles), le th�eor�eme du virielpermet de relier la dispersion de vitesse v2 �a la densit�e de mati�ere � et �a la distaneDOS GMtotDOS � G�D3OSDOS � v2 : (3.20)En ombinant les �equations 3.19 et 3.20, la profondeur optique est� � �v�2 � 5� 10�7 : (3.21)La profondeur optique dans la diretion du Centre de la Galaxie est de l'ordre de� � 10�6. Sa tr�es faible valeur justi�e que l'on observe plusieurs millions d'�etoiles,a�n de pouvoir d�eteter un �ev�enement de mirolentille.3.1.5 Le nombre et le taux d'�ev�enementsNous allons �etablir l'expression pour le alul du nombre d'�ev�enements enonsid�erant que l'eÆait�e de d�etetion est de 100%.Une lentille donn�ee est arat�eris�ee par sa masse M , sa position ~x et sa vitesse ~v.Le nombre d'�ev�enements attendu dans un intervalle de temps d'observation Tobs estproportionnel au nombre d'�etoiles N? observ�ees r�eguli�erement, �a la densit�e num�eriquedes d�eeteurs n(M;~x) et �a la surfae de setion eÆae A(M;~x;~v) ouverte parhaque d�eeteur durant la p�eriode d'observation. La surfae de setion eÆae estdonn�ee par A(M;~x;~v) = (2u0RE)� (vt Tobs) ; (3.22)o�u RE est le rayon d'Einstein, u0 le param�etre d'impat et vt la vitesse transverse dud�eeteur relativement �a la ligne de vis�ee. La vitesse transverse est alul�ee �a partirde la projetion dans le plan de la lentille, de la vitesse ~v du d�eeteur elle de lasoure ~vsoure et elle du soleil ~v�



3.1 Les grandeurs fondamentales des lentilles gravitationnelles 73~vt = ~v? � ~vsoure ? � zDOS � ~v� ? � (DOS � z)DOS ; (3.23)o�u le symbole ? se r�ef�ere �a la omposante orthogonale �a la ligne de vis�ee, z estla distane au d�eeteur au long de la ligne de vis�ee et DOS est la distane �a la soure.Si on onsid�ere que la distribution des vitesses des d�eeteurs est fV (~x;~v), leurfontion de masse est fM(M) et la densit�e num�erique n(M;~x) = �(~x)=M o�u �(~x) estla densit�e de masse des d�eeteurs, le nombre d'�ev�enements est donn�e parN = Nobs Z DS0 dz Z d3~v fV (~x;~v) ZMdM fM (M)�(~x)M ZAdS ; (3.24)o�u A est la surfae d�e�nie pr�e�edemment.L'�equation a �et�e �erite en oordonn�ees ylindriques ave l'origine du r�ef�erentiel �ala position du soleil.Prenons maintenant le as simpli��e o�u toutes les lentilles pr�esentent une mêmemasse M , la même dispersion de vitesse et la même dur�ee tE = RE=vt. La surfaebalay�ee par la setion eÆae d'une lentille durant un ertain temps d'observationTobs est un retangle 2RE � vtTobs. Si N? est le nombre d'�etoiles-soure observ�ees etn = �=M la densit�e num�erique des lentilles, le nombre d'�ev�enements (toujours aveune eÆait�e de d�etetion de 100%) estN = Z DOS0 N? � n� (2RE)(vtTobs) dDOLN = Z DOS0 N? � �M � (2RE)�REtE Tobs� dDOLN = N?TobstE 2� Z DOS0 (�R2E) �m dDOLN = 2�N?TobstE � ; (3.25)o�u � est la profondeur optique d�e�nie dans la sous-setion pr�e�edente. On faitremarquer que le nombre d'�ev�enements d�epend inversement de M1=2 �a travers tE.Le taux d'�ev�enements � est alors donn�e par la formule suivante� = NN?Tobs = 2� �tE : (3.26)Si on se rappelle de l'ordre de grandeur de la profondeur optique vers le CentreGalatique � � 10�6 et des dur�ees typiques tE � 69q MM� jours (aveDOL=DOS = 0:5et vt � 100 km s�1), le taux d'�ev�enements en diretion du bulbe est� � 3:4� 10�6� MM���1=2 �ev�enements an�1 �etoile�1 : (3.27)



74 Formalisme des Lentilles Gravitationnelles3.1.6 R�esum�e du mod�ele de mirolentille standardNous pouvons maintenant r�esumer les prinipales arat�eristiques des �ev�enementsde mirolentille dans le as standard d'une lentille et soure pontuelles.� Sym�etrie dans le temps : L'ampli�ation de la ourbe de lumi�ere estsym�etrique dans le temps, si la vitesse transverse de la lentille est onstante au longde l'�ev�enement.� Ahromatiit�e : Le ph�enom�ene de mirolentille est purement g�eom�etrique,ne d�ependant pas de la longueur d'onde dans laquelle on observe. La ourbe delumi�ere est don ahromatique. Cei explique pourquoi les groupes MACHO, OGLEet EROS observent dans deux �ltres simultan�ement ou suessivement (OGLE). Onpeut ainsi �eliminer les �etoiles variables qui pr�esentent souvent de la hromatiit�e.� Uniit�e : En raison de la faible probabilit�e qu'un �ev�enement de mirolentilleait lieu, e ph�enom�ene est unique pour une �etoile donn�ee. Si l'�etoile pr�esente plusd'une variation dans sa ourbe de lumi�ere, il s'agit tr�es probablement d'une �etoilevariable.3.2 Les d�eviations du mod�ele standardNous avons vu plus haut qu'un �ev�enement mirolentille standard est d�erit partrois param�etres, l'instant du maximum d'ampli�ation t0, le param�etre d'impat u0et la dur�ee de l'�ev�enement tE. Les variables t0 et u0 ne fournissent pas d'informa-tion partiuli�ere sur les arat�eristiques de la lentille, notamment sur sa masse, saloalisation et sa vitesse transverse. En e�et, es renseignements pr�eieux sont tousontenus dans la dur�ee de l'�ev�enement tE = RE=vT , o�u le rayon d'Einstein RE estune fontion de la masse M du d�eeteur et de sa distane DOL �a l'observateur.Cette d�eg�en�eresene du troisi�eme ordre peut être lev�ee partiellement par l'�etude ded�eviations du mod�ele standard, induites par les e�ets de taille �nie, de parallaxe etde la binarit�e de la lentille.3.2.1 E�et de taille �nie : Soure �etendueLorsque le rayon de l'�etoile-soure projet�e dans le plan du d�eeteur (U en unit�edu rayon d'Einstein RE) est du même ordre de grandeur que le param�etre d'impatu (f. �g.3.6), la ourbe de lumi�ere devient plate et �elargie, d'autant plus que U estimportant par rapport �a u. La forme de la ourbe de lumi�ere est dû �a e que haquepoint de l'�etoile-soure soit ampli��e di��eremment.Aux param�etres u0 et tE, qui d�erivaient la ourbe de lumi�ere dans le as standard,il faut ajouter le rayon U de l'�etoile-soure projet�e dans le plan de la lentille
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u0Fig. 3.6: Param�etres impliqu�es dans l'e�et de taille �nie (�gure de [Palanque-Delabrouille, 1997℄).
U � RE = Rs � DOLDOS ; (3.28)o�u Rs est le rayon de l'�etoile-soure. DOL et DOS se r�ef�erent respetivement �a ladistane entre l'observateur et la lentille et la distane entre l'observateur et la soure.Si on onsid�ere que l'�etoile-soure est sph�erique et a une brillane de surfae uniforme,l'ampli�ation est donn�ee par la formule suivanteA(u0; U) = 2� U2 Z U+u0kU�u0k u2 + 2pu2 + 4 os�1�u2 + u20 � U22 u u0 � du+ �(U � u0)�1� u0U �2s1 + 4(U � u0)2 ; (3.29)o�u � est la fontion de Heaviside (�(x) = 1 pour x > 0 et �(x) = 0 pour x � 0).Plus de d�etails sur la d�edution de ette formule sont donn�es dans [Renault, 1996℄.On fait remarquer que l'ampli�ation n'est plus in�nie pour un param�etre d'impatnul A(u0 = 0; U) =r1 + 4U2 : (3.30)Sur la �gure 3.7 on montre les ourbes de lumi�ere ave un e�et de taille �nie,pour di��erents param�etres d'impat et plusieurs valeurs du rayon U de l'�etoile-soureprojet�e dans le plan de la lentille. L'ampli�ation maximale n'est pas atteinte pourU = 0. On peut onstater que la ourbe de lumi�ere reste sym�etrique dans le tempset que, lorsque U � u0, elle s'aplatit et �elargit, ar seule une partie de l'�etoile estampli��ee, le plateau orrespondant �a la travers�ee de la lentille devant la soure.L'e�et de taille �nie permet de voir des �ev�enements que, dans les as standard,pr�esentent une ampli�ation trop faible pour être d�etet�es. Cei est illustr�e sur la�gure 3.8, o�u l'on montre que pour un même param�etre d'impat, l'ampli�ationave e�et de taille �nie peut être sup�erieure �a elle du mod�ele standard. En e�et,pour une lentille et soure pontuelles on n'obtient une ampli�ation A0 sup�erieure�a 6%, que pour un param�etre d'impat u0 inf�erieur �a 2, alors qu'en pr�esene d'une�et de taille �nie, le param�etre d'impat peut aller jusqu'�a u0 = 4:5 pour ertainesvaleurs de U .
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LIGHT-CURVES INCLUDING FINITE SOURCE SIZE

Fig. 3.7: Courbes de lumi�ere ave un e�et de taille �nie, pour di��erentes valeurs du param�etred'impat u0 et du rayon U de l'�etoile-soure projet�e dans le plan de la lentille, en onsid�eranttE = 1, [Renault, 1996℄. En haut, on peut voir la forme de la ourbe de lumi�ere en fontion de U .On fait remarquer, que l'ampli�ation maximale n'est pas atteinte pour U = 0. En bas, on montrela variation de la ourbe de lumi�ere selon di��erentes valeurs du param�etre d'impat u0. L'e�et detaille �nie supprime la divergene de l'ampli�ation dans le mod�ele standard pour u0 = 0.
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AMPLIFICATION INCLUDING FINITE SIZE EFFECT

DETECTABILITY OF EVENTS INCLUDING FINITE SIZE EFFECT

A > 6%

Fig. 3.8: La d�etetion d'un �ev�enement mirolentille en fontion de l'e�et de taille �nie[Renault, 1996℄. En haut, on peut voir l'ampli�ation en fontion du rayon U de l'�etoile-soureprojet�e dans le plan de la lentille, pour di��erentes valeurs du param�etre d'impat u0. Pour unegamme de valeurs de U , l'ampli�ation est sup�erieure �a elle obtenue pour une soure pontuelle.En bas, on montre les valeurs de u0 et U , pour lesquelles on obtient une ampli�ation A0 sup�erieure�a 6%. On remarque que, dans le as standard es ampli�ations sont atteintes pour u0 < 2, tandisque l'e�et de taille �nie permet d'aller jusqu'�a u0 = 4:5, pour des valeurs de U appropri�ees.



78 Formalisme des Lentilles GravitationnellesL'e�et de taille �nie rend don plus faile la d�etetion d'�ev�enements de mirolen-tille ave un grand param�etre d'impat.Pour que la ourbe de lumi�ere ommene �a d�evier d'un as standard, nous avonsvu que le param�etre d'impat doit s'approher de la valeur du rayon U de l'�etoile-soure projet�e dans le plan de la lentille. Si on onsid�ere que l'e�et ommene �a êtrevisible pour U � 0:1 et que l'on prend la formule 3.28, on a l'�egalit�e suivanteU = RsRE DOLDOS � 0:1 ; (3.31)o�u le rayon d'Einstein en unit�e astronomique U.A. est �egal �aRE = 9:02� DOS10 kp�1=2 (x(1� x))1=2 � MM��1=2 ; (3.32)ave x = DOL=DOS. Le rayon U peut alors être r�e�eritU = 5� 10�4 RsR� � DOS10 kp�1=2� x1� x�1=2� MM���1=2 : (3.33)Pour U � 0:1 et en supposant que l'�etoile-soure est une g�eante rouge dans lebulbe �a une distane DOS = 8 kp, le rayon moyen des g�eantes rouges �etant de< Rs >= 22R� [Gould, 1995℄ et que la lentille se trouve �a DOL = 5 kp, on obtientune masse maximaleMmax pour la lentille, au-dessous de laquelle l'e�et devient visibleMmax � 0:025M� : (3.34)Ainsi, plus la masse du d�eeteur est petite (pour une plan�ete M � 10�5M�), les�ev�enements �etant de plus ourte dur�ee, plus il est suseptible de subir un e�et de taille�nie, sans oublier que pour un même param�etre d'impat, l'ampli�ation devient deplus en plus faible. On fait remarquer que la masse des naines brunes se situe entre0:01 M� et 0:08 M�. Pour une �etoile-soure du type g�eante rouge et une lentille nainebrune dans le disque, l'e�et de taille �nie devrait don être mesurable, �a onditiond'avoir un param�etre d'impat u0 inf�erieur ou �egal au rayon U , dans notre exemplehoisi �egal �a U � 0:1, autrement on ne pourra pas distinguer l'e�et d'un as standard.Si un e�et de taille �nie est alors d�etetable sur une ourbe de lumi�ere, lad�eg�en�eresene du troisi�eme ordre (masse M du d�eeteur, distane DOL de l'ob-servateur au d�eeteur et la vitesse transverse vt de la lentille) peut être lev�ee par-tiellement. En e�et, �a partir de la d�etermination de la dur�ee de l'�ev�enement tE et durayon U de l'�etoile-soure dans le plan de la lentille, on peut obtenir la taille angulairedu rayon d'Einstein si la distane DOS et le rayon Rs de l'�etoile-soure sont onnus(par �etude photom�etrique et spetrosopique)�E � REDOL = RsU DOS : (3.35)En ombinant alors �E ave la dur�ee tE = RE=vT , on peut d�eterminer le mouve-ment propre de la lentille



3.2 Les d�eviations du mod�ele standard 79� � vtDOL = �EtE ; (3.36)qui d�epend de la vitesse transverse et de la distane �a la lentille. Il est en-�n possible d'obtenir la variable qui nous int�eresse, notamment DOL et ainsiloaliser la lentille. Pour ela, on peut supposer di��erentes valeurs de vt, selonla omposante onsid�er�ee de la Galaxie ou la mesurer par e�et de parallaxe (sila dur�ee de l'�ev�enement le permet). Dans le tableau 3.1, on montre le mouve-ment propre pour une lentille situ�ee dans di��erentes omposantes de la Galaxie,lorsqu'on observe dans le plan galatique ou vers le Grand Nuage de Magellan (LMC).Diretion Plan galatique LMCGrandeurs < vt > x � ~v x � ~vUnit�es km=s km=s=kp km=s km=s=kp km=sDisque galatique 60 0.5 6 120 0.01 100 50Disque �epais 80 0.5 8 160 0.04 50 105Halo galatique 220 0.5 22 440 0.20 22 275Halo du LMC 100 - - - 0.94 2 1700Disque du LMC 30 - - - 0.99 0.4 3000Tab. 3.1: Valeurs arat�eristiques de mouvement propre � et de la vitesse transverse vt de la lentillesitu�ee dans di��erentes omposantes galatiques, lorsque on observe dans le plan galatique ou versle LMC. On montre �egalement les valeurs de x = DOL=DOS et la vitesse projet�ee ~v dans le plan del'observateur [Gould, 1996℄.Pour onlure l'�etude de l'e�et de taille �nie, on ite l'exemple de l'alerte 95-BLG-30 du groupe MACHO, dont la ourbe de lumi�ere montre lairement un e�et de taille�nie. Des donn�ees photom�etriques et spetrosopiques indiquent que l'�etoile-soureest une g�eante M4 III ave un rayon Rs = 61 � 12R�, situ�ee �a DOS = 9 kp. Lataille angulaire du rayon d'Einstein de l'ordre de �E � 0:417 milliseondes d'ar etune dur�ee tE = 67:3 jours, indique un mouvement propre de la lentille par rapport�a la soure de � � 21:5 km s�1 kp�1 = 4:51 milliseondes d'ar/ann�ee. La massede la lentille, sa vitesse transverse et sa distane �a l'observateur, qui s'ajustent lemieux aux valeurs i-dessus sont M = 0:67+2:53�0:46M� et DOL = 6:93+1:56�2:25 kp[Alok et al., 1997b℄.3.2.2 Lentille binaireDes estimations de [Mao and Pazy�nski, 1991℄ indiquent que 10% des �ev�enementsmirolentille sont dus �a des lentilles binaires. Dans e as, la ourbe de lumi�erestandard ave un pi d'ampli�ation sym�etrique peut être profond�ement modi��ee.On peut aluler la d�eviation d'un rayon lumineux (omme pour le as d'une seulelentille) en ajoutant la ontribution de haune des lentilles. L'�equation 3.5 devient�!BA= DdDdsDs Xi 4GMi2 ~rir2i ; (3.37)



80 Formalisme des Lentilles Gravitationnelleso�u i est l'index du ieme d�eeteur. Cette �equation peut être r�e�erite en onsid�erantune masse sans dimensions mi = DLS=DOLDOS � 4GMi=2�!BADd =Xi mi � Ddr2i ~ri : (3.38)Il est impossible d'inverser ette �equation analytiquement pour des on�gu-ration arbitraires, même dans le as d'une lentille binaire, ar ave 3 param�etressuppl�ementaires (le rapport m1=m2, la s�eparation de la binaire et l'angle entre latrajetoire de la soure et la ligne qui unit les deux omposantes de la lentille), lenombre de formes possibles pour la ourbe de lumi�ere est extrêmement grand.Lorsque les lentilles sont binaires, dans le plan de la soure il existe des posi-tions o�u l'ampli�ation est in�nie. La ligne dessin�ee par es positions est d�esign�eeaustique. Les positions orrespondantes dans le plan de la lentille sont appel�eesourbe ritique. Dans le as standard ave une seule lentille nous avons vu quel'ampli�ation est in�nie quand la soure est parfaitement align�ee ave la lentille (leparam�etre d'impat u0 = 0). La austique se r�eduit alors �a un point dans le plan dela soure et la ourbe ritique dans le plan de la lentille �equivaut �a l'anneau d'Einstein.Prenons �a nouveau le as d'une lentille binaire. Si la soure traverse la austiquedeux fois, il se forme trois ou inq images en fontion de la position de la soure rela-tivement �a la austique. Lorsque la soure est en dehors de la austique, il y a troisimages, quand la soure traverse la austique, deux nouvelles images apparaissent,l'ampli�ation �etant alors tr�es grande. Lorsque la soure est �a l'int�erieur de la ligned�e�nie par la austique, les images se ontratent et l'ampli�ation diminue brusque-ment. Sur la �gure 3.9 et 3.10 ont peut voir di��erentes trajetoires de la soure et lesourbes de lumi�ere orrespondantes.3.2.3 E�et de parallaxe annuelleL'e�et de parallaxe annuelle est dû au mouvement de la Terre autour du Soleil.Lors d'un �ev�enement mirolentille, si la dur�ee de elui-i est suÆsamment longuepour que le d�eplaement de la Terre soit signi�atif et que la projetion de l'orbitede la Terre sur le plan du d�eeteur est de l'ordre de grandeur du rayon d'Einstein,la variation de la ligne de vis�ee induite par le mouvement de la Terre va moduler lavitesse transverse de la lentille, la ourbe de lumi�ere subissant alors une distortionet n'�etant plus sym�etrique dans le temps. Comme nous verrons i-apr�es, l'e�et deparallaxe permet de ontraindre les arat�eristiques de la lentille, omme sugg�er�e par[Gould, 1992℄, [Gould, 1994℄, notamment la distane entre l'observateur et la lentille.Pour d�eduire les param�etres impliqu�es dans l'e�et de parallaxe, ommen�ons pouronsid�erer le as plus g�en�eral, o�u la ligne de vis�ee fait un angle � ave la perpendiu-laire �a l'�eliptique. Pour juger de l'importane de l'e�et du mouvement de la Terre surla ourbe de lumi�ere, on proj�ete la trajetoire de la terre dans le plan de la lentille.
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Fig. 3.9: Lentille binaire : on peut voir la ourbe ritique (trait en pointill�e), la austique (trait plein).Quand la soure traverse la austique selon les 5 di��erents trajetoires possibles, la ourbe de lumi�ered�evie du as standard, pr�esentant des pi d'ampli�ation multiples (�gure de [Pazy�nski, 1996℄)

Fig. 3.10: Courbes de lumi�ere dans le as d'une lentille binaire : on montre 5 ourbes de lumi�erepossibles orrespondantes �a 5 trajetoires possibles relativement �a la austique repr�esent�ee dans la�gure 3.9 (�gure de [Pazy�nski, 1996℄).
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Fig. 3.11: G�eom�etrie de l'e�et de parallaxe dans le plan de la lentille (�gure de[Palanque-Delabrouille, 1997℄).Sur la �gure 3.11, on voit que ette projetion est une ellipse, ave un grand axeR�(1� x) et un petit axe R�(1� x) os �, le param�etre R� �etant le rayon de l'orbiteterrestre onsid�er�ee irulaire (l'elliptiit�e de l'orbite est faible � � 0:017). Si on prendmaintenant un syst�eme de oordonn�ees (x; y), tel que le grand axe de la projetionde l'orbite de la terre dans le plan de la lentille est align�e ave l'axe 0x et le petit axeave 0y, la position de l'intersetion de la ligne de vis�ee ave le plan de la lentille estdonn�ee par ~Xlos(t) = � R�(1� x) os(
(t� t0) + �)R�(1� x) os � sin(
(t� t0) + �) (3.39)~XD(t) = ( vT (t�t0)RE os � � u0 sin �vT (t�t0)RE sin � + u0 os � (3.40)o�u � est reli�e �a l'angle entre la diretion de la terre et l'axe 0x �a l'instant t = t0, �d�erit la position et la diretion de la lentille �a l'instant t = t0 et 
 = 2�=P�, aveP� = 1 an, p�eriode de l'orbite terrestre. Le param�etre vt est la vitesse transverse dela lentille et u0 la distane minimale d'approhe au Soleil en unit�e de rayon d'Einstein.La distane entre la ligne de vis�ee et la lentille dans le plan de elle-i en unit�ede rayon d'Einstein ou autrement dit, le param�etre d'impat e�etif qui permet dealuler l'ampli�ation au long de la dur�ee de l'�ev�enement, est alors donn�ee par laformule suivanteu2(t) = (t� t0)2t2E + u20 + Æu2 �os2(
(t� t0) + �) + os2� sin2(
(t� t0) + �)�+2u0 [Æu os� os � sin(
(t� t0) + �)� Æu sin � os(
(t� t0) + �)℄



3.2 Les d�eviations du mod�ele standard 83+2(t� t0)tE Æu [os � sin � sin(
(t� t0) + �) + os � os(
(t� t0) + �)℄; (3.41)o�u Æu = R�(1 � x)=RE repr�esente la modulation de parallaxe (le rayon terrestreprojet�e dans le plan de la lentille en unit�e du rayon d'Einstein) et tE = RE=vt est ladur�ee de l'�ev�enement sans parallaxe.La d�eg�en�eresene des param�etres de la lentille, sa masse, distane et vitesse trans-verse, peut être lev�ee partiellement en mesurant la parallaxe. En e�et, la onnaissanede la vitesse transverse de la lentille projet�ee dans le plan de l'observateur, permetde mettre une forte ontrainte sur la vitesse projet�ee de la lentille~v � vt(1� x) = R�tE Æu ; (3.42)o�u tE est la dur�ee de l'�ev�enement et Æu, la modulation due �a l'e�et de parallaxe.Si le d�eeteur appartient au halo de la Galaxie (vt � 160 km=s) et la soure auGrand Nuage de Magellan (x = 0:25), on obtient ~v � 400 km=s. En revanhe,si la lentille se loalise dans le LMC lui-même (vt � 30 km=s et x � 0:98), on a~v � 1500 km=s. Dans le as des observations vers le Centre Galatique, qui nousint�eressent partiuli�erement, une distintion si laire n'est pas imm�ediate, ar laplage des vitesses ~v est large. Pour la plupart des lentilles du disque, on obtient~v � 500 km=s, alors que pour les les lentilles dans le bulbe on a 0 � ~v � 3000 km=s.Une fration signi�ative des lentilles dans le bulbe ave ~v � 600 km=s, peuvent êtredisrimin�ees des lentilles dans le disque ave ~v � 150 km=s. Cependant pour desvaleurs 150 � ~v � 600 km=s la distintion est diÆile [Han and Gould, 1995b℄.Une fois la lentille loalis�ee et don sa distane DOL onnue, on peut essayer deontraindre sa masse, �a partir du rayon d'Einstein projet�e dans le plan de l'observateur~RE � DOSDLSRE = ~vtE : (3.43)Sur la �gure 3.12, on montre le premier �ev�enement pr�esentant un e�et deparallaxe d�etet�e par le groupe MACHO.Pour �naliser ette �etude, notons que les mesures de parallaxe et d'un e�et de taille�nie (�a partir duquel nous obtenons le mouvement propre de la lentille), permettentde d�eterminer les trois param�etres : la masse M de la lentille, sa vitesse transverse vtet sa distane DOL.3.2.4 E�et de blendingEn raison de la faible probabilit�e que les �ev�enement mirolentille surviennent,un grand nombre d'�etoiles doivent être observ�ees pour augmenter les hanes deles d�eteter. Aussi, il est naturel que les zones de iel srut�ees par les exp�erienesmirolentille soient tr�es denses. Le ux mesur�e de haque �etoile est alors ontamin�e
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Fig. 3.12: �Ev�enement du groupe MACHO ave un e�et de parallaxe dû au mouvement de la terreautour du soleil [Alok et al., 1995a℄.par les ux des �etoiles voisines et par le fond d'�etoiles de faible luminosit�e.Consid�erons deux �etoiles ave des ux F1 et F2, dont la proximit�e angulaire nepermet pas de les r�esoudre. Le ux total mesur�e de l'�etoile que l'on observe en r�ealit�eest donn�e par Ftot(base) = F1 + F2 : (3.44)Si l'�etoile orrespondant au ux F1 subit un e�et de mirolentille, le ux totaldurant l'ampli�ation A estFtot(ampli��e) = A� F1 + F2 : (3.45)L'ampli�ation r�esultante observ�ee est alors donn�ee parAobs � 1 � Ftot(ampli��e)Ftot(base) � 1 (3.46)Aobs � 1 = (A� 1) F1F1 + F2 : (3.47)On onstate que l'ampli�ation observ�ee Aobs est toujours inf�erieure �a la vraieampli�ation A. Il y a don une sous-estimation syst�ematique de la valeur de l'am-



3.2 Les d�eviations du mod�ele standard 85pli�ation. Une autre ons�equene du blending est le hromatisme des ourbes delumi�ere. En e�et, si les deux �etoiles sont de types spetraux di��erents, les ourbesde lumi�ere de l'�etoile r�esultante observ�ee en deux �ltres distints (qu'on d�esigne iirouge et bleu), va pr�esenter une ampli�ation rouge sup�erieure ou inf�erieure �a l'am-pli�ation bleue, d�ependant de la di��erene de ouleur entre les deux �etoiles. Si onreprend la formule 3.47, on peut �erire l'ampli�ation en bleu sous la forme suivanteAobs(Bleu)� 1 = (A� 1) 11 + F2(Bleu)F1(Bleu) : (3.48)De la même fa�on, l'ampli�ation rouge en termes de ux bleu est donn�ee parAobs(Rouge)� 1 = (A� 1) 11 + F2(Bleu)F1(Bleu) � 10�=2:5 ; (3.49)o�u � est la di��erene de ouleur entre l'�etoile de ux F2 et l'�etoile de ux F1.Nous pouvons maintenant �etudier omment �evoluent les ampli�ations rouge et bleueen fontion de �. Lorsque la di��erene de ouleur est positive, 'est-�a-dire l'�etoilenum�ero 2 est plus rouge que l'�etoile 1, l'ampli�ation rouge Aobs(Rouge) va êtreinf�erieure �a l'ampli�ation bleue Aobs(Bleue). En e�et, dans le ux de base rouge(sans ampli�ation) il y a une ontribution du ux rouge de l'�etoile num�ero 2 et leux rouge total va don parâ�tre moins ampli��e que le ux bleu total. Cei est r�esum�edans les formules suivantes et illustr�e dans la �gure 3.13
Aobs(Rouge)� 1Aobs(Bleue)� 1 = 8>>>>><>>>>>: � > 0 =) Aobs(Rouge)�1Aobs(Bleue)�1 < 1� = 0 =) Aobs(Rouge)�1Aobs(Bleue)�1 = 1� < 0 =) Aobs(Rouge)�1Aobs(Bleue)�1 > 1 : (3.50)

Une autre ons�equene de l'e�et de blending est la sous-estimation de la dur�ee des�ev�enements mirolentille. On rappelle ii qu'un des objetifs de ette th�ese est eluide sonder si l'ex�es de ourtes dur�ees vers le Centre Galatique est dû au blendingou �a une population inonnue de naines brunes dans le bulbe ou dans le disquegalatiques. Pour distinguer es deux possibilit�es, on a onentr�e notre analyse surles ourbes de lumi�ere d'�etoiles-soures suÆsamment brillantes pour ne pas êtrea�et�ees par et e�et syst�ematique.Pour omprendre la sous-estimation de la dur�ee, on d�e�nit un rayon d'Einsteinblend�e RE;b. Le param�etre d'impat b = u�RE peut alors être donn�e par b = ub�RE;b,o�u ub est le param�etre d'impat en unit�e du rayon d'Einstein blend�e, orrespondant �al'ampli�ation observ�ee. Le rapport des dur�ees ave et sans e�et de blending est alorstE;obstE � RE;bRE = uub : (3.51)
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ILLUSTRATION OF BLENDING EFFECT

Red FilterRed FilterRed FilterRed Filter Blue FilterBlue FilterBlue FilterBlue FilterFig. 3.13: Illustration de l'e�et de blending. L'�etoile prinipale assoi�ee �a l'�etoile reonstruite estampli��e d'un fateur 3.4 (1.3 magnitudes), tandis que que l'ampli�ation reonstruite est seulementd'un fateur 2.7 (1.1 magnitudes) en rouge et un fateur 3 (1.2 magnitudes) en bleu. La ligne enpointill�ees orrespond �a la vraie ampli�ation de l'�etoile-soure et le trait plein se r�ef�ere �a ellemesur�ee sur l'�etoile reonstruite. L'ampli�ation mesur�ee est alors plus petite que l'ampli�ationsubie par l'�etoile-soure. Les ampli�ations en rouge et bleu ne sont pas �egales, ar les ontributionsdu ux blend�e sont di��erentes en rouge et bleu (�gure de [Palanque-Delabrouille, 1997℄).



3.2 Les d�eviations du mod�ele standard 87Il suÆt maintenant de omparer f = F1=(Ftot) ave les param�etres d'impat u et ubqui peuvent être �erits de la fa�on suivante en onsid�erant l'�equation 3.10 et Aobs =f(A� 1) + 1 u = s 2p1� 1=A2 � 2 (3.52)ub = vuut 2q1� 1=[f(A�1)+1℄2 � 2 : (3.53)�A l'�evidene, u=ub est toujours inf�erieur �a l'unit�e et par ons�equent tE;obs=tE < 1aussi, ar A� 1 > f(A� 1). Sur la �gure 3.14, on a repr�esent�e le rapport des dur�eesen fontion de la fration f .

Fig. 3.14: tE;obs = tE en fontion de la fration f du ux de l'�etoile mirolentill�ee par rapport auux total, pour une ampli�ation A = 1:34.
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90 L'Exp�eriene EROS IIaient �et�e �etablis par EROS et MACHO sur un large �eventail de masses d'objetsompats, [10�7 � 0:02℄M�, qui pourraient onstituer le halo Galatique, plus destatistique et une sensibilit�e �a des objets plus massifs �etaient n�eessaires. Par ailleurs,vers le Centre Galatique la profondeur optique mesur�ee �CG � 2�4�10�6 �etait 2 �a 3fois plus �elev�ee que les pr�evisions th�eoriques pour un mod�ele standard de la Galaxie.L'ex�es d'�ev�enements de ourte dur�ee pouvait en e�et être dû �a des probl�emes deonfusion d'�etoiles, du fait de la haute densit�e des hamps dans ette diretion, ou�a la pr�esene de naines brunes dans le disque ou dans le bulbe. Le besoin d'uneanalyse ind�ependante de elle de MACHO et OGLE s'est ainsi impos�e. Par ailleursplus de statistique permet de mieux ontraindre la fontion de masse dans le bulbeet une grande ouverture en surfae rend possible l'�etude de la struture galatique,notamment l'orientation de la barre.Suit une desription de l'appareillage de EROS II, on�ue en fontion des exigenessienti�ques : une am�era �a grand hamp pour observer un grand nombre d'�etoiles,un �ltre �a bande large pour avoir un maximum de ux ; un pointage et un guidageautomatiques et une leture des photon-�eletronss rapide, pour minimiser les tempsmorts et ainsi ouvrir une grande surfae de iel et optimiser l'�ehantillonnage. Lesdi��erents programmes sienti�ques d'EROS II seront �evoqu�es par la suite.4.1 L'appareillage d'EROS IILe t�elesope de l'exp�eriene EROS II se situe �a l'Observatoire Europ�een Austral(ESO) de La Silla au Chili, au même emplaement que le T40, le t�elesope pr�e�edentde EROS I, dans la oupole du G.P.O. Le site �a 2400m d'altitude et �a l'extr�emit�esud du d�esert d'Ataama dans le nord du Chili, pr�esente des onditions d'observationexeptionnelles. Le seeing moyen est de 0.8 seonde d'ar et la fration de nuitsphotom�etriques par an est de 60%, environ 220 nuits. �A une latitude de 29Æ150 Sud,e site est partiuli�erement favorable �a l'observation du Centre Galatique et desNuages de Magellan.4.1.1 L'optiqueLe t�elesope, le MARLY (MARseille/LYon), fut onstruit par les observatoires deMarseille et de Lyon et utilis�e jusqu'en 1988 par l'observatoire de Haute-Provene.Pour l'exp�eriene EROS II, beauoup de hangements ont �et�e apport�es �a la m�eaniquedu t�elesope, notamment pour permettre le montage de deux am�eras CCD et unpointage et guidage automatiques. Le t�elesope poss�ede une monture �equatoriale, dontl'axe � ou d'asension droite est align�e ave l'axe de la rotation de la Terre et l'axe Æou de d�elinaison est perpendiulaire au premier. T�elesope de type Rithey-Chr�etien,la lumi�ere est ollet�ee par le miroir primaire de 1 m�etre de diam�etre, ensuite r�e�ehievers le miroir seondaire et �nalement ahemin�ee vers les deux am�eras, apr�es avoir�et�e s�epar�ee en deux faiseaux par un prisme dihro��que. L'aquisition de donn�ees estfaite simultan�ement sur les deux am�eras, de longueurs d'onde di��erentes pour tester



4.1 L'appareillage d'EROS II 91l'ahromatiit�e des andidats mirolentille. Sur la �gure 4.1 on peut voir le sh�emade l'optique du t�elesope.
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Fig. 4.1: Sh�ema de l'optique du t�elesope MARLY. Le miroir seondaire n'est pas montr�e. Au-dessous du miroir primaire se trouvent le ube dihro��que et les ryostats ontenant respetivementla am�era rouge et la bleue. �A gauhe on peut voir le syst�eme de guidage.Le �ltre de la am�era dite \rouge" a une largeur de bande de 620 �a 920 nm et labande \bleue" de 420{720 nm. Cette appellation des ouleurs peut induire en erreur,ar en v�erit�e le �ltre rouge est entr�e sur le �ltre I et le �ltre bleu est un m�elangeentre les �ltres visible V et rouge R, f. �gure 4.2. On rappelle que le hoix de �ltresnon-standard a �et�e fait en fontion de la largeur de la bande passante, pour avoir leplus de ux possible.L'ouverture a �et�e augment�ee de f/8 �a f/5, pour avoir un grand hamp d'obser-vation. La longueur �nale de la foale est de 5.2m et la profondeur de hamp de� 100�m.Le seeing moyen sur les premi�eres images EROS II �etait de 2.5 seondes d'ar. Lamise en plae d'un syst�eme d'�evauation de la haleur provenant de l'�eletronique,soure de turbulene dans la oupole et don de d�egradation de la qualit�e des images,
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Fig. 4.2: Fateur de transmission global de l'optique.a l�eg�erement diminu�e le seeing1. Apr�es la r�ealuminisation du miroir primaire en mai1998, des test optiques ont permis de partiellement orriger la oma. La ontributionau seeing due �a l'optique du t�elesope proprement dite a �et�e �evalu�ee �a 0.4 seonded'ar au z�enith. La ontribution de la oupole, des soures de haleur et d'autres e�etsd'optique serait de 0.7 seonde d'ar. Le seeing �nal moyen sur les images EROS II aen e�et �et�e am�elior�e, passant de 2.5 �a 2.1 seondes d'ar.Plus de renseignements sur le dispositif optique sont donn�ees par [Bauer, 1997℄.4.1.2 Le syst�eme de pointage et de guidageLa am�era de guidage ontient un seul CCD de 1536� 1024 pixels, ouvrant unhamp de 6�9 minutes d'ar. Un petit miroir au bord du hamp du t�elesope r�e�ehitla lumi�ere sur le syst�eme optique hors-axe de la am�era de guidage. Un programme deguidage sur un PC, dit PC de guidage, ontrôle la reherhe d'une �etoile-guide, ainsique le mouvement du t�elesope et de la oupole au travers d'une arte de ommandesd'axes (arte GALAXE). Une fois trouv�ee une �etoile guide, le programme de guidageprend un lih�e toutes les 2 �a 10 seondes, pour orriger du mouvement de la Terre etainsi assurer l'asservissement de la position de l'�etoile guide. Un mod�ele de pointagegarantit la r�ep�etabilit�e du pointage, en e�etuant des orretions qui prennent enompte la pr�eession, l'aberration et la r�efration. Pour plus de renseignements sereporter �a [Mansoux, 1997℄. Le mouvement du t�elesope est suivi par le mouvement dela oupole au long de la nuit, pour garder l'ouverture sur le iel en fae du miroir. Une1. Le seeing est la largeur �a �a mi-hauteur (FWHM) de la PSF (Point Spread Funtion). Le seeinget le � sont reli�es par seeing = 2p2 ln 2� � 2:35�



4.1 L'appareillage d'EROS II 93limite de pointage, impos�ee par le programme de pointage, interdit que le t�elesopese positionne �a moins de 25Æ en hauteur.4.1.3 Les am�eras CCDChaune des deux am�eras est ompos�ee d'une mosa��que de 2� 4 CCD LORAL2k3eb, de 2048 � 2048 pixels. La taille du pixel est de 15�m, orrespondant �a uner�esolution angulaire de 0.6 seonde d'ar, soit un hamp de 0:7Æ � 1:3Æ par am�era.Le signal de sortie en ADU (Analog Digital Unit) d�epend du nombre d'�eletronsN , du gain g (en �eletrons/ADU) et de l'o�set �eletronique O (en ADU)S(ADU) = 1g �N(e�) +O(ADU) (4.1)Même quand le temps de pose est nul, un signal est d�etet�e sur le CCD orrespondant�a l'o�set et au bruit de leture. Une autre ontribution au signal de sortie intrins�equeau CCD, est le ourant noir ou thermique, toutefois onsid�erablement r�eduit par lerefroidissement des am�eras �a 180K.Les deux ontributions prinipales au bruit sont le bruit de leture (RO) et lastatistique de photons. Le bruit assoi�e au signal est alors�2S(ADU) = 1g2 ��2N(e�) + �2RO(e�)� (4.2)L'�equation peut être r�e�erite en onsid�erant que le bruit de photons suit une loi dePoisson (�2N(e�) =< N(e�) >) et en introduisant l'�equation 4.1 (ayant pr�ealablementsoustrait l'o�set) �2S(ADU) = 1g < S(ADU) > +�2RO(ADU) (4.3)o�u < S(ADU) > est la valeur moyenne du signal (soustrait de l'o�set).Pour haque CCD on a mesur�e le bruit de leture, le gain, l'o�set, ainsi que ladynamique. Dans la table 4.1.3 on peut voir les valeurs de es grandeurs pour haqueCCD.Les CCD pr�esentent souvent des d�efauts, notamment des olonnes mortes et par-fois �etonnamment des pixels lumineux. La leture des CCD �etant faite par olonne, lapr�esene d'un pixel mort neutralise toute la fration de la olonne qui est lue apr�es lepixel d�efetueux. Le CCD 2 bleu est partiuli�erement a�et�e. Les pixels lumineux sontun ph�enom�ene peu onnu, ils �emettent un signal omparable �a une �etoile brillante ettr�es �etendu, de l'ordre de plusieurs dizaines de pixels. Quelques CCD EROS II enposs�edent. Un autre d�efaut, qui rend inutilisable toute une r�egion d'un CCD, est unetr�es basse eÆait�e dans le transfert des harges au long d'une ligne de quelques en-taines de pixels de largeur. Toute la olonne orrespondant �a la largeur de la ligne n'estplus sensible au signal. Le CCD 2 rouge en est un autre exemple. Dans la table 4.2sont quanti��es les trois types de d�efauts pour haque CCD. Plus de d�etails sur lesam�eras sont donn�es par [Bauer, 1997℄.



94 L'Exp�eriene EROS IICCD RO Dynamique Gain Saturation O�set# (en e�) (en e�) (en e�=ADU) (in ADU) (en ADU)R 0 6.5 75 000 1.70 44 000 4 750R 1 8.7 105 000 1.91 55 000 4 670R 2 CCD inutilis�e jusqu'en novembre 1999R 3 6.4 85 000 1.85 45 000 5 030R 4 6.6 82 000 1.70 48 000 3 360R 5 6.4 85 000 1.66 53 000 6 690R 6 6.4 76 000 1.99 38 000 5 740R 7 6.7 91 000 1.82 50 000 5 360B 0 6.0 57 000 1.63 35 000 5 750B 1 7.4 64 000 2.00 32 000 4 620B 2 6.1 90 000 1.67 54 000 4 900B 3 5.9 75 000 1.69 44 000 5 130B 4 6.1 78 000 1.78 44 000 4 950B 5 6.3 80 000 1.89 42 000 4 140B 6 6.2 74 000 1.84 40 000 5 330B 7 6.7 100 000 1.78 56 000 5 650Tab. 4.1: Carat�eristiques �eletroniques des CCD. \R" signi�e mosa��que rouge, \B" mosa��que bleue.Le CCD 2 rouge est mort �a son arriv�ee au Chili. Au-del�a de la saturation, la r�eponse du CCD n'estplus lin�eaire.4.1.4 La ryog�enieUn ourant noir ou thermique est g�en�er�e dans les CCD, même en l'absene dephotons, dû �a l'agitation thermique. Ce ourant est ependant n�egligeable quand lesam�eras sont refroidies jusqu'�a 180K (moins de 1ADU toutes les 4minutes). �A ette�n, un nouveau syst�eme de ryog�enie a �et�e on�u par EROS II, pour permettre unrefroidissement en iruit ferm�e. Ainsi, haque am�era est en ontat ave un blod'aluminium de 15 kg �a travers une r�esistane thermique variable. L'autre extr�emit�edu blo est �a son tour refroidie par une tête froide, qui se d�eolle durant la nuitpour �eviter les vibrations et ainsi ne pas d�egrader la qualit�e des images. Pendantet arrêt noturne, la am�era maintient sa basse temp�erature, ar le blo ontinue�a la refroidir par inertie, ave une autonomie de 12 heures. Bien que e syst�eme deryog�enie soit tr�es eÆae, la variation en temp�erature �etant de l'ordre de 0.1K, lestêtes froides sont parfois d�efaillantes. Ainsi il est arriv�e d'avoir seulement une desam�eras fontionnelle, pendant un �a deux mois, et il a �et�e d�eid�e de maintenir lerefroidissement en permanene, les vibrations de la tête froide ontribuant au seeingde fa�on n�egligeable. L'ensemble du syst�eme est sous vide �a 10�3 hPa. Un sh�ema dusyst�eme de refroidissement est montr�e sur la �gure 4.3. Pour plus de renseignements,on peut se reporter �a [Bauer, 1997℄.4.1.5 Le syst�eme d'aquisitionLa sp�ei�it�e des exp�erienes de reherhe de l'e�et de mirolentille, qui se traduitpar un suivi tout au long de l'ann�ee et le plus fr�equemment possible d'un grandnombre d'�etoiles, a�n de d�eteter les rares �ev�enements mirolentille, requiert un



4.1 L'appareillage d'EROS II 95CCD Pixels Mauvais Colonnes# lumineux transfert de harges mortesR 0 1 - 1R 1 2 - 2R 2 - 1 2R 3 - - 2R 4 - - -R 5 - - 3R 6 - - 6R 7 1 - -B 0 - - 1B 1 - - 4B 2 - - 20B 3 - - -B 4 - - 7B 5 - - 4B 6 - - 12B 7 - - -Tab. 4.2: D�efauts des CCD
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Fig. 4.3: Sh�ema du syst�eme de ryog�enie.syst�eme d'aquisition apable de g�erer un grand ux de donn�ees, de l'ordre de 10Godans haque ouleur par nuit d'observation. En e�et, pour les divers programmesde reherhe, on suit plusieurs entaines de hamps. Pour haque bonne nuit sans



96 L'Exp�eriene EROS IIinidents tehniques, on observe en moyenne 100 hamps, soit 100 degr�es arr�es.Le sh�ema du syst�eme d'aquisition est montr�e sur la �gure 4.4. La prise d'imagesest faite simultan�ement, en parall�ele, pour les deux ouleurs. Ainsi existe-t-il deuxhâ�nes d'aquisition, une pour la am�era rouge et l'autre pour la am�era bleue,qui fontionnent en mode ind�ependant mais toutefois synhronis�es. Chaque hâ�neest ompos�ee d'une am�era CCD, d'un onvertisseur analogique/num�erique, d'unestation VME (syst�eme OSF9) et d'une station alpha (syst�eme DEC). Le programmeCATI (Calibration, Aquisition et Traitement d'Images), sur la station VME, g�erel'�eletronique de la am�era, la position du miroir seondaire et l'�etat (ouvert/ferm�e)de l'obturateur. Le VME transmet �egalement les images aquises par la am�era surla station DEC, o�u les donn�ees sont onserv�ees sur disque, jusqu'�a la sauvegarde surles bandes DLT (Digital Linear Tape), �a la �n de la nuit d'observation. Les ordresdu syst�eme de guidage et de pointage automatiques sont envoy�es au t�elesope parl'interm�ediaire du VME.Les observations se d�eroulent en plusieurs �etapes suessives. En �n d'apr�es-midi,on d�emarre le syst�eme d'aquisition CATI sur les stations VME, qui fontionnenten mode mâ�tre-eslave, par soui de synhronisation. Ainsi, toutes les ommandesdonn�ees au VME rouge, le mâ�tre, sont transmises automatiquement et de fa�onidentique au VME bleu, l'eslave. Il s'agit alors d'initialiser les tensions des CCDet le protoole de ommuniation ave le syst�eme de pointage/guidage et lesstations DEC. Suit la prise d'images d'�elairement uniforme ou at-�elds, ainsique d'obsurit�es, f. setion 4.1.6 pour la r�edution en ligne des images prisessur le iel durant la nuit. �A la �n de ette �etape et quand le Soleil est bas surl'horizon, on entreprend l'ouverture de la oupole pour permettre la ventilation del'optique et ainsi optimiser la qualit�e des images, qui serait sinon d�egrad�ees parles e�ets de turbulene. Le hoix des hamps �a observer pendant la nuit est faitsur une troisi�eme station DEC. Un planning automatique propose des hamps,selon la fr�equene de la prise �etablie en d�ebut de saison, par les responsables desdi��erents programmes de reherhe. Une liste de hamps est �elabor�ee et envoy�ee auVME. Une fois la nuit astronomique ommen�ee (Soleil sous l'horizon d'au moins18Æ) et même un peu avant, les observations peuvent s'e�etuer, selon le yle suivant :� Pointage et Guidage : le syst�eme de pointage/guidage (le PC de guidage)re�oit du VME les informations onernant le hamp �a observer. Le t�elesope et laoupole sont alors positionn�es et une fois l'�etoile guide trouv�ee, par l'interm�ediairede la am�era de guidage, le t�elesope est mis en marhe pour suivre le mouvementde la Terre. L'ensemble des op�erations prend 1min{1min 30 s.� Prise des lih�es : le VME re�oit du PC de guidage l'ordre d'ouvrir l'obturateurpour permettre aux am�eras rouge et bleue de olleter les photons.� Leture du signal : apr�es fermeture de l'obturateur, la leture des 16 CCD estfaite en parall�ele par des ontrôleurs DSP (Digital Signal Proessor) en 50 s. Pendante temps le t�elesope se d�eplae pour pointer le hamp suivant. Les VME re�oiventles images par une �bre optique et les aÆhent aussitôt sur deux �erans, un pour



4.1 L'appareillage d'EROS II 97l'image de la mosa��que rouge et l'autre pour la bleue.� Arhivage sur disque : haque image orrespond �a un CCD, on a ainsi16 images pour les deux mosa��ques. Elles sont transmises respetivement aux stationsDEC rouge et bleue et arhiv�ees sur disque. Alors sous la forme \brute", les imagessubissent une r�edution (alibration de la r�eponse des pixels) au fur et �a mesure deleur arriv�ee du VME et deviennent des donn�ees \r�eduites", f. sous-setion 4.1.6.L'arhivage et le traitement des images prennent au total environ 3minutes.En �n de nuit, une fois les observations termin�ees, les donn�ees brutes et r�eduitesdes deux ouleurs sont arhiv�ees s�epar�ement sur des bandes DLT. Les images sontensuite e�a�ees des disques des stations DEC pour lib�erer de la plae pour la nuitd'observation suivante. Chaque semaine, sont envoy�ees en Frane alternativementles DLT des donn�ees brutes et r�eduites, mais jamais ensemble pour �eviter la pertetotale des donn�ees en as de probl�eme. Au entre de alul de Lyon (CCIN2P3),le ontenu des DLT r�eduites est transf�er�e sur des bandes sp�eiales (3490) qui, unefois dans le robot, permettent l'a�es imm�ediat aux images via internet, pour êtreanalys�ees par les di��erents programmes de reherhe. Tous les membres du groupeEROS re�oivent quotidiennement un ompte-rendu des observations de la nuit, envoy�eautomatiquement par les stations DEC au Chili. Dans e ompte-rendu sont �erits defa�on automatique les noms des hamps observ�es et l'heure de la prise, ainsi que laqualit�e des images. L'observateur en mission se doit de noter dans e ompte-rendutous les probl�emes renontr�es durant la nuit.4.1.6 La r�edution en ligne des donn�eesLa r�edution des images onsiste dans l'obtention d'un ux par pixel, qui soitdiretement proportionnel au nombre de photons re�us. Pour ela il est n�eessaired'�eliminer la ontribution au signal de l'o�set �eletronique et d'uniformiser la r�eponsede haque pixel, en orrigeant du vignettage (les CCD au bord de la mosa��que sontmoins bien �elair�es que eux du entre) et d'autres inhomog�en�eit�es des CCD. L'o�setest obtenu en moyennant plusieurs images prises sans �elairement. Les images dehamp plat ou at-�elds, qui servent �a l'uniformisation, sont prises ave un tempsde pose d'environ 50 s, ave une lumi�ere di�use, r�e�ehie par un �eran situ�e dansla oupole du t�elesope. Les at-�elds peuvent �egalement être pris sur le iel aur�epusule ou �a l'aube. d�eliate et ardue, ar la luminosit�e du iel baisse rapidementet il faut estimer orretement les temps de pose suessifs.Le signal reherh�e par pixel peut alors être extrait par la formule suivanteSR�ed:(ADU) = S(ADU) � OMoy:(ADU)FFMoy:(ADU) � OMoy:(ADU)� < FFMoy:(ADU) �OMoy:(ADU) >pixel (4.4)o�u OMoy:(ADU) est un o�set moyen de neuf o�set et FFMoy:(ADU) un at-�eldmoyen. La division par le at-�eld, auquel l'o�set a �egalement �et�e soustrait,permet de orriger l'e�et du vignettage. A�n de onserver la dynamique del'image, on multiplie par la valeur moyenne sur tous les pixels de l'image at-�eld,
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Fig. 4.4: Sh�ema du syst�eme d'aquisition.< FFMoy:(ADU) � OMoy:(ADU) >pixel.4.1.7 La base de donn�eesApr�es la r�edution en ligne, la qualit�e des images r�eduites estd�etermin�ee par un programme qui donne une estimation approxi-mative du fond de iel, la dispersion du fond de iel, du seeinget de l'absorption atmosph�erique. Plus de d�etails sont donn�es dans[Palanque-Delabrouille, 1997℄. Ces informations sont sauvegard�ees dans l'en-tête des�hiers des images et dans le ompte-rendu des observations, envoy�e tous les joursaux membres d'EROS �a partir du Chili. Une base de donn�ees ORACLE install�e dansune troisi�eme station DEC, est mise �a jour �a la �n de la nuit d'observations, ave les



4.2 Les programmes sienti�ques d'EROS II 99arat�eristiques de haque nouvelle image. Une deuxi�eme base de donn�ees ORACLE,plus ompl�ete et outil essentiel de l'analyse des donn�ees, a �et�e implant�ee au Centre deCalul de Lyon. Une fois les bandes DLT arriv�ees du Chili, les images sont aessiblesvia internet au travers d'un robot d'une apait�e de plusieurs t�era-otets. La basede donn�ees permet alors de s�eletionner des images pour l'analyse au moyen desparam�etres de qualit�e. Elle permet �egalement de g�erer l'a�es aux �hiers ontenantles ourbes de lumi�ere, produites au CCPN.4.2 Les programmes sienti�ques d'EROS IILe programme sienti�que prinipal de l'exp�eriene EROS II est la reherhed'�ev�enements de mirolentilles gravitationnelles, 80% du temps t�elesope lui �etantd�edi�es. Les 20% restant onernent d'autres projets, omme la reherhe de nainesrouges et blanhes par leur mouvement propre ou la reherhe de supernov� prohes.4.2.1 Le Centre Galatique-CGLa premi�ere analyse des donn�ees EROS II vers le Centre Galatique fait l'objetde ette th�ese. On rappelle que l'objetif est de proposer une analyse ind�ependantedes groupes MACHO et OGLE, pour omprendre l'ex�es d'�ev�enements mirolentillevers le Centre Galatique. Pour ela les ourbes de lumi�ere de 2:3 � 106 �etoiles,durant presque 3 ans d'observations, ont �et�e analys�ees. Le r�esultat ainsi obtenu surla profondeur optique en diretion du Centre Galatique est interpr�et�e �a la lumi�eredes onnaissanes atuelles de la struture galatique.4.2.2 Les Bras SpirauxL'ex�es d'�ev�enements mirolentille vers le Centre Galatique peut être dû aubulbe en forme de barre. Il est don important de s�eparer les ontributions �a laprofondeur optique due au disque et au bulbe. Pour �evaluer la ontribution dudisque, quatre diretions d'observations ont �et�e hoisies loin du Centre Galatique.Ces diretions, d�esign�ees par � & Suti; Norm� et �Mus�, orrespondent�a 29 hamps, soit une surfae de 29 degr�es arr�es. L'analyse de 9.1 millionsd'�etoiles, suivies durant 3 ann�ees, a r�ev�el�e 7 �ev�enements mirolentille [Derue, 1998℄,[EROS-Derue et al., 1999℄, [EROS-Derue et al., 2000℄. La profondeur optiquemoyenn�ee sur tous les hamps est de � = 0:45+0:24�0:11 � 10�6, ompatible ave unmod�ele galatique standard. N�eanmoins, un ex�es d'�ev�enements de ourtes dur�ees,dont la signi�ation statistique est faible, dans la diretion la plus prohe du CentreGalatique pourrait être dû �a la pr�esene de la barre.



100 L'Exp�eriene EROS II4.2.3 Les Nuages de MagellanL'observation vers les Nuages de Magellan permet de sonder l'hypoth�ese d'unhalo sombre dans notre Galaxie ompos�e d'objets ompats. Ces galaxies satellitesont l'avantage de poss�eder un grand nombre d'�etoiles par hamp, de l'ordre de 1 mil-lion et de se trouver suÆsamment prohes pour bien les r�esoudre ave des t�elesopesau sol de la lasse de 1 m. L'angle de la ligne de vis�ee ave le plan galatique estdi��erent pour le SMC et le LMC, e qui permet d'�etudier la forme du halo. L'ana-lyse des ourbes de lumi�ere de 5.3 millions d'�etoiles, orrespondant �a deux ann�eesd'observation en diretion du SMC a r�ev�el�e un andidat mirolentille ave une dur�eede 123 jours [Palanque-Delabrouille et al., 1997℄, [Afonso et al., 1999℄. Auun e�etde parallaxe, dû au mouvement de la Terre autour du Soleil n'a �et�e d�etet�e dansla ourbe de lumi�ere. Cei favorise l'hypoth�ese du self-lensing, la lentille appartien-drait alors au SMC lui-même. L'analyse de 25 millions d'�etoiles vers le LMC a r�ev�el�e4 andidats mirolentille ave une dur�ee moyenne de 35 jours, orrespondant �a desd�eeteurs de masse � 0:2M� [Lasserre et al., 2000℄,[Lasserre, 2000℄. Les r�esultatsombin�es d'EROS I et EROS II vers les Nuages de Magellan, en exluant le andi-dat vers le SMC d'EROS II, pare qu'il ne se trouve fort probablement pas dans lehalo, ont permis d'�etablir des ontraintes sur la masse des objets ompats, qui om-posent le halo sombre. Ainsi, les objets ompats de masse omprise entre 10�7M�et 10�2M� ne onstituent pas plus de 10% de la masse d'un halo standard et euxde masse entre 10�2M� et 1M� ne ontribuent pas plus de 40% �a 95% de degr�e deon�ane.4.2.4 Le syst�eme d'alerte en ligneUn syst�eme d'alerte en ligne onsiste �a surveiller en temps r�eel l'�evolution dela ourbe de lumi�ere des �etoiles, pour d�eteter le plus tôt possible une variationqui ressemble �a un e�et de mirolentille gravitationnelle. Cei permet de suivre end�etail l'�ev�enement en ours, en d�eidant d'un �ehantillonnage temporel plus serr�e,a�n de rep�erer des strutures �nes sur les ourbes de lumi�ere. En e�et, lors del'�etude th�eorique des mirolentilles au hapitre 3, on a vu qu'il existe des �ev�enementsmirolentille non-standard, aus�es par des lentilles doubles, des �etoiles souresbinaires ou enore par l'e�et de parallaxe, quand l'�ev�enement est suÆsamment longpour être a�et�e par le mouvement de la Terre autour du Soleil. Vers le CentreGalatique on reherhe prinipalement les perturbations de la ourbe de lumi�eredû �a une lentille binaire ou �eventuellement �a la pr�esene d'une plan�ete extra-solaireautour de la lentille prinipale. Cei onstitue une nouvelle m�ethode alternative auxtehniques plus ourantes de reherhe de plan�etes extra-solaires dans notre Galaxie,[Gould and Loeb, 1992℄, [Afonso, 1998℄. Le groupe PLANET, dont on a mentionn�eles objetifs sienti�ques dans la setion 2.4.5, s'y int�eresse partiuli�erement. Jusqu'�apr�esent, une plan�ete extra-solaire du type Jupiter, sans être on�rm�ee et même tr�esontest�ee, semble avoir �et�e d�etet�ee par e�et de mirolentille gravitationnelle, par legroupe MACHO [Bennett et al., 1999℄.Le d�elenhement de l'alerte pour la ommunaut�e internationale permet le suivi



4.2 Les programmes sienti�ques d'EROS II 101de l'�etoile par plusieurs groupes dans le monde autres qu'EROS, notamment MA-CHO/GMAN, OGLE et PLANET. Cei garantit l'observation en ontinu de l'objet,ar les t�elesopes se situent dans des zones horaires di��erentes. Lorsque le jour sel�eve au Chili, un autre groupe peut prendre le relais. Aussi, en as de mauvais tempsdans un des observatoires, le suivi pourra toujours être assur�e par un autre t�elesope.L'�ev�enement mirolentille double SMC98-1, dont l'alerte avait �et�e d�elenh�ee par MA-CHO et GMAN, est un bon exemple de l'int�erêt d'une ollaboration internationale.Les donn�ees des divers groupes de reherhe ont �et�e rassembl�ees a�n de faire uneanalyse ombin�ee [Afonso et al., 2000℄. Dans la �gure 4.5 on peut voir la ourbe delumi�ere ompl�ete de l'�ev�enement SMC98-1. Les r�esultats ont permis de situer la len-tille dans le SMC. Notons que ette ollaboration internationale qui a donn�e naissane�a un artile onstitue une premi�ere dans la ommunaut�e des mirolentilles.
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Fig. 4.5: Courbe de lumi�ere ompl�ete pour l'�ev�enement SMC98-1, d'apr�es les donn�ees de 6 olla-borations.Le syst�eme d'alerte du groupe MACHO a d�etet�e plus de 200 andidats durantson ativit�e de 1995 �a la �n 1999. Le groupe OGLE a d�elenh�e 8 alertes de 1994�a 1995 et 167 entre 1998 et 2000, lors de la deuxi�eme phase OGLE II. L'exp�erieneEROS II a install�e un syst�eme semblable en 1998, qui fontionnera jusqu'�a la �nde l'exp�eriene. Apr�es haque nuit d'observation, les nouvelles mesures du ux sontajout�ees aux ourbes de lumi�ere. L'alerte est donn�ee apr�es s'être assur�e de la qualit�ede l'ajustement d'une ourbe mirolentille sur la ourbe de lumi�ere du andidat enours. Seulement une partie des hamps est surveill�ee pour le moment, notamment4.5 millions d'�etoiles vers le Centre Galatique, 4.5 millions d'�etoiles vers le SMC



102 L'Exp�eriene EROS IIet 8 millions vers le LMC. Le syst�eme d'alerte a permis de d�eteter 8 andidatsmirolentille vers le Centre Galatique et 2 nov� vers le SMC. Suite �a ette derni�ered�eouverte deux t�el�egrammes IAU ont �et�e envoy�es, IAUC 7239 et 7286.4.2.5 La reherhe automatique de supernov� �a d�ealagespetral interm�ediaireL'exp�eriene EROS II se prêtait partiuli�erement bien �a la reherhe de super-nov� Ia, ar la am�era �a grand hamp permet de suivre une grande surfae de ielet ompenser leur raret�e, de l'ordre de 1 explosion de SNIa tous les 300 ans par ga-laxie. La limite de d�etetion �a la magnitude 21.5 dans la bande VEROS, restreint lareherhe de supernov� prohes, aux d�ealages spetraux 0:02 < z < 0:2. Bien queles supernov� lointaines soient d'un plus grand int�erêt pour la osmologie, l'estima-tion de 
M et 
� d�epend des m�ethodes d'inter-alibration des supernov� du typeIa, �etablies �a partir des observations de supernov� prohes (z � 0:2). La reherhede supernov� prohes est �egalement indispensable pour mieux onnâ�tre le taux desupernov�. Le taux d'explosion d'�etoiles donnant naissane �a des supernov� et pluspartiuli�erement l'�evolution des supernov� en fontion de leur d�ealage spetral, per-met non seulement de omprendre l'histoire himique de l'Univers, mais �egalementde remonter jusqu'aux prog�eniteurs des supernov� du type Ia.Une hâ�ne d'analyse sp�eialement on�ue par [Hardin, 1998℄ soustrait les galaxiesdes images de r�ef�erene aux images ourantes prises un mois plus tard. Les andidatssupernov� sont alors reherh�es sur l'image de di��erene. Tous les lih�es sont aquisautour de la Nouvelle Lune, pour que le fond de iel soit plus faible. Une soixantainede supernov� ont �et�e trouv�ees par EROS jusqu'�a pr�esent. Le taux de supernov� dutype Ia �et�e estim�e �a R = 0:44+0:35�0:21+0:13�0:07h2=1010L�=100 ans, pour un d�ealage spetralde � 0:1, en supposant que le taux d'�explosion par galaxie est proportionnel �a laluminosit�e de la galaxie [Hardin et al., 2000℄.4.2.6 La reherhe de naines blanhes et naines rouges duhalo par mouvement propreLes naines blanhes sont des r�esidus stellaires. Elles sont le r�esultat de l'�evolutiondes �etoiles de faible masse, entre 0.26 et environ 8M�. Pendant les phases deg�eante rouge puis de n�ebuleuse plan�etaire, l'�etoile expulse tout ou partie deses ouhes p�eriph�eriques et le �ur est parfois mis �a nu. La naine blanhe seontrate alors et ommene �a se refroidir. Selon qu'elle onserve une partie deson enveloppe d'hydrog�ene ou qu'elle en ar�ete du milieu interstellaire, ou non, lanaine sera lass�ee DA (�a atmosph�ere d'hydrog�ene), DB (�a atmosph�ere d'h�elium),ou autres selon les raies d'absorption de son spetre. On pr�evoit que les nainesblanhes DA froides sont bleues [Saumon and Jaobson, 1999, Hansen, 1999℄ ;ei est on�rm�e par quelques rares exemples r�eemment d�etet�es([Ibata, 2000, Harris et al., 2001, Oppenheimer et al., 2001℄). Les deux �ltresd'EROS permettent d'e�etuer une reherhe plus ind�ependante des mod�eles, dans



4.2 Les programmes sienti�ques d'EROS II 103le visible ou dans le prohe-infrarouge.Les naines rouges sont des �etoiles de faible masse, tandis que les naines brunessont des objets sous-stellaires, dont la masse ne permet pas l'�equilibre gravitationnelde l'�etoile par les r�eations thermonul�eaires. Les ouleurs pr�evues et observ�eesde es objets sont tr�es rouges ; leur d�etetion par EROS est possible dans la voie rouge.Les reherhes par mouvement propre faites par la ollaboration EROS II sed�eroulent sur une base de temps de deux �a quatre ans selon les hamps. Ceux-i sontobserv�es une ou plusieurs fois haque ann�ee. Au ours d'environ 100 nuits prohesde la Nouvelle Lune, une heure �a une heure et demie a �et�e onsar�ee �a l'observationdes hamps, prohes du m�eridien pour limiter la r�efration atmosph�erique. Certainesdes observations ont �et�e partag�ees ave le programme de reherhe de supernov�.Une hâ�ne d'analyse a �et�e sp�eialement on�ue pour roiser les atalogues desdi��erentes �epoques en imposant des ontraintes sur les positions et le ux mesur�es,et pour onstruire des �hiers de suivi astrom�etriques, dans lesquels les positions des�etoiles des di��erentes �epoques, align�ees sur un atalogue de r�ef�erene, sont onserv�eesen fontion de la date d'observation.Les premi�eres trois ann�ees d'observations d'EROS II ont permis d'�etablir �a par-tir du suivi de 250 degr�es arr�es une limite sup�erieure de 5 %, �a 95% de degr�e deon�ane, pour la ontribution de naines blanhes d'un halo de 14 milliards d'ann�ees,d'apr�es le mod�ele de naines blanhes de [Chabrier, 1999℄, ou de naines blanhes demagnitudeMV = 17 et 1 � V � I � 1:5 [Goldman, 2001℄. Ce r�esultat est ompatibleave les reherhes EROS de mati�ere noire par e�et de mirolentille vers les Nuagesde Magellan. Il y a �egalement aord ave l'analyse des observations de mouvementspropres par [Flynn et al., 1999℄ et [Ibata, 2000℄. Toutefois, il est inompatible aveune ontribution au halo de 50% de naines blanhes de magnitudeMV = 17, sugg�er�eepar [Ibata et al., 1999℄ et [M�endez and Minniti, 2000℄. Les objets pontuels de ou-leur bleue de [M�endez and Minniti, 2000℄ n'ont pas enore �et�e on�rm�es omme �etantdes naines blanhes, tandis que les d�etetions de [Ibata et al., 1999℄ ont �et�e in�rm�ees(Ibata, 2001, ommuniation personnelle). Une ontrainte semblable peut être misesur la ontribution des naines rouges ou brunes de magnitudeMI = 17, d'au plus 5%,�a 95% de degr�e de on�ane. Pour plus de d�etails on peut se reporter �a la th�ese de[Goldman, 2001℄.4.2.7 L'�etude des �etoiles C�eph�eides des Nuages de MagellanLes �eph�eides sont des �etoiles superg�eantes, appartenant �a la population I. Ellessont des variables pulsantes, ave des p�eriodes allant typiquement de 1 �a 50 jours etune variation en amplitude de 0.3 �a 2.5 magnitudes. La relation entre la p�eriode dela �eph�eide et la magnitude absolue (luminosit�e), d�eouverte par Henrietta Leavitt�a partir de �eph�eides du SMC, permet de d�eterminer la distane aux �etoiles et auxgalaxies prohes MV = � + � log10(P ) + (B � V )0 (4.5)



104 L'Exp�eriene EROS IIo�u MV est la magnitude absolue de la �eph�eide, P la p�eriode de variabilit�e, (B�V )0la ouleur et � le point z�ero. La ollaboration EROS I s'est int�eress�ee �a la reherhede �eph�eides dans les Nuages de Magellan, EROS II ayant poursuivi le programmeen 1996 et 1997 [Bauer, 1997℄. L'identi�ation de 40 �eph�eides dans le LMC et de400 dans le SMC par EROS I a permis de d�eteter une �eventuelle di��erene entreles relations p�eriode-luminosit�e du LMC et SMC, due �a leurs m�etalliit�es distintes(Z=0.004 pour le LMC et Z=0.009 pour le SMC) [Beaulieu et al., 1995℄. EROS IIn'a pas on�rm�e ela. En revanhe, la d�etetion de 300 �eph�eides dans le LMCet 600 dans le SMC, a r�ev�el�e un e�et nouveau, une brisure de pente dans la re-lation p�eriode-luminosit�e 2 des �eph�eides du SMC, pour les p�eriodes inf�erieures �a2.5 jours [Bauer et al., 1999℄. Cei a �egalement �et�e on�rm�e par le groupe OGLE[Udalski et al., 1999℄. Les d�eterminations de distanes extragalatiques �a partir dela relation p�eriode-luminosit�e pour les �eph�eides de p�eriodes au-del�a de la valeurde rupture de pente restent valables. La �gure 4.6 montre les relations p�eriode-luminot�e pour les �eph�eides du LMC et du SMC, identi��ees par EROS II. En�n,l'�epaisseur du LMC a pu être estim�ee �a 2.5 kp, �a partir de la dispersion de la re-lation p�eriode-luminosit�e. Une fration d'�ev�enements de mirolentille d�etet�es versle LMC serait alors �eventuellement due �a des lentilles appartenant au LMC. Cettevaleur est n�eanmoins ompatible �a 2� ave une �epaisseur nulle [Bauer et al., 1999℄.
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Chapitre 5Prise de donn�eesSommaire5.1 Prise de donn�ees selon les di��erentes lignes de vis�ee . . 1055.1.1 La r�epartition de la prise de donn�ees entre les di��erentsprogrammes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1055.1.2 La distribution des hamps EROS II . . . . . . . . . . . . . 1075.1.3 Le volume de donn�ees . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1075.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique . . . . . . . . 1095.2.1 Choix des hamps Centre Galatique . . . . . . . . . . . . . 1095.2.2 Strat�egie d'observation vers le Centre Galatique . . . . . . 1125.2.3 Liste des hamps Centre Galatique . . . . . . . . . . . . . 117Ce hapitre est onsar�e �a la prise de donn�ees essentiellement vers le Centre Ga-latique. Une desription de la r�epartition des observations entre les di��erents pro-grammes EROS II sera faite bri�evement. On se onentrera ensuite sur la diretionCentre Galatique, o�u l'on d�etaillera le hoix des hamps observ�es, leur position dansle iel et l'�evolution de la strat�egie d'observation au long de la th�ese, a�n d'optimiserla prise de donn�ees.5.1 Prise de donn�ees selon les di��erentes lignes devis�eeDans la setion 4.2, nous avons d�erit les di��erents programmes EROS II. Nousy avions mentionn�e qu'EROS II se onsare essentiellement �a la reherhe de mi-rolentilles gravitationnelles vers les Nuages de Magellan (LMC et SMC), le CentreGalatique (CG) et les Bras Spiraux (BS). Environ 10% �a 20% du temps d'obser-vation onerne la reherhe de naines blanhes et de naines rouges par mouvementpropre et la reherhe de supernov� prohes. Ces deux derniers programmes utilisenten partie les mêmes images.5.1.1 La r�epartition de la prise de donn�ees entre les di��erentsprogrammes 105



106 Prise de donn�eesLa �gure 5.1 montre la visibilit�e des di��erentes lignes de vis�ee, en fontion del'heure dans la nuit (en temps universel) et de l'�epoque dans l'ann�ee. Le LMC et SMCentrent peu en onit ave les observations du Centre Galatique, ontrairement �a laprise de donn�ees vers les Bras Spiraux. Les observations du Centre Galatique et desBras Spiraux se font en e�et de f�evrier �a otobre, les asensions droites � des deuxlignes de vis�ee �etant similaires. Pour le Centre Galatique on a 17h30 < � < 18h30et pour les Bras Spiraux les valeurs sont � � 18h30 pour � & St, � � 16h20 pourNor et � � 13h30 pour �Mus. Quand le Centre Galatique et la Pleine Lune setrouvent prohes dans le iel, il est impossible d'observer les hamps CG, ar onest extrêmement gên�e par la lumi�ere de la lune. Cei arrive pendant � 4 jours parlunaison et par malheur quand le Centre Galatique est prohe de l'�eliptique. LeLMC est observ�e de juillet �a �n mai et le SMC de mai �a f�evrier. Les images der�ef�erene pour la reherhe de supernov�, �egalement utilis�ees pour la d�etetion denaines rouges et naines blanhes, sont observables toute l'ann�ee et prises une fois parmois autour de la Nouvelle Lune, pendant les p�eriodes de reherhe, �a l'exeptiondes mois de juin/juillet o�u la Voie Lat�ee est �a son z�enith.
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5.1 Prise de donn�ees selon les di��erentes lignes de vis�ee 107(AH=TS-�) de �6h30 �a +6h30, pour des raisons m�eaniques et �a une hauteursup�erieure �a 25 degr�es.Comme exemple d'une nuit d'observation, prenons le programme de la prise dedonn�ees d'une nuit de juillet, pendant l'hiver austral. Le d�emarrage des observationsse fait un peu avant la nuit astronomique (soleil au-dessous de l'horizon d'au moins18 degr�es), la lumi�ere du r�epusule astronomique gênant peu la reherhe de mi-rolentilles par photom�etrie relative. Ainsi, vers 13h00 temps sid�eral (TS), autour de19h00 heure loale (HL) on ommene par les Bras Spiraux, dont les � se situententre 13h00 et 19h00, omme on l'a vu plus haut. Apr�es environ une heure d'obser-vation on passe au Centre Galatique qui est �a son maximum autour de TS � 18h00,e qui orrespond �a minuit HL. Environ 5 heures d'observations lui sont onsar�ees,de 20h00 HL jusqu'�a 1h00 HL, on est don �a 19h00 TS. On poursuit ave le SMC,dont les di��erents hamps ont un � = 00h30{1h00. Si l'on est dans la phase de laNouvelle Lune, on prend des hamps pour la reherhe de supernov� et de nainesrouges/blanhes (hamps mouvement propre-MP) au m�eridien. Si leur � � 22h30on arrête la prise de donn�ees vers le SMC autour 21h30 TS (� 3h00 HL), pourobserver les hamps MP. Ensuite, le restant de la nuit est onsar�e au LMC ave5h00 < � < 6h00, que l'on ommene �a observer d�es que l'angle horaire le permet,vers 22h30{23h00 TS, don 3h30{4h00 du matin.5.1.2 La distribution des hamps EROS IILa distribution dans le iel de la totalit�e des hamps EROS II est montr�ee sur la�gure 5.2, o�u l'on a repr�esent�e les hamps du Centre Galatique, ainsi que eux desNuages de Magellan (SMC et LMC), eux des Bas Spiraux et les hamps mouvementpropre (MP). Le nombre de hamps par ligne de vis�ee, le nombre d'�etoiles et desplages des temps de pose par lih�e sont donn�es dans le tableau 5.1.LMC SMC CG BS MP/SNNo. de hamps 88 10 82 29 530No. d'�etoiles (�106) > 30 5.3 � 20 10 1Temps de pose (s) 180{900 300{900 120{180 120{180 300{600Intervalle de tempsentre haque prise 3{7 3 1{2 2{3 365/30du même hamp (jours)Tab. 5.1: Carat�eristiques des programmes EROS II vers les Nuages de Magellan, le Centre Gala-tique, les Bras Spiraux et les hamps Mouvement Propre et Supernov� .5.1.3 Le volume de donn�eesLes exp�erienes de mirolentille n�eessitent le suivi r�egulier d'un grand nombred'�etoiles pour augmenter la probabiliti�e de d�etetion d'�ev�enements. Cette strat�egie
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Fig. 5.2: Carte du iel en projetion galatique. Les oordonn�ees indiqu�ees sont les oordonn�ees�equatoriales. On a repr�esent�e les hamps du Centre Galatique, les Nuages de Magellan SMC etLMC, les hamps Bras Spiraux � & St, Nor et �Mus. On voit �egalement les hamps \mouvementpropre et supernov�" MP.



5.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique 109g�en�ere une grande quantit�e des donn�ees. Dans la �gure 5.3 on a repr�esente le volumede donn�ees aquises entre août 1996 et mai 1999, orrespondant �a la p�eriode d'obser-vation des donn�ees analys�ees dans ette th�ese. Le volume est de l'ordre de 4.3 To, lamajorit�e onernant les observations vers le Centre Galatique et le LMC.
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Fig. 5.3: Donn�ees EROS II aquises entre août 1996 et mai 1999, au total 4.3 To, en omptant lesimages rouges et bleues r�eduites. Les donn�ees orrespondent essentiellement aux observations versle Centre Galatique et vers le LMC.
5.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique
5.2.1 Choix des hamps Centre GalatiqueLors du d�emarrage des observations d'EROS II en juin/juillet 1996, un grandnombre de hamps (124 deg2) a �et�e observ�e vers le Centre Galatique, a�n des�eletionner les hamps de moindre absorption ontenant le plus grand nombred'�etoiles g�eantes rouges, sur lesquelles se onentre notre analyse. En e�et, les �etoilesbrillantes permettent de minimiser les probl�emes d'interpr�etation de la profondeuroptique, dûs �a des erreurs syst�ematiques omme la onfusion d'�etoiles dans leshamps tr�es enombr�es. Les �etoiles g�eantes rouges onstituent un ensemble d'�etoilessuÆsamment brillantes, bien visibles dans un diagramme ouleur-magnitude par leurregroupement arat�eristique dans un amas ou lump, f. �gure 5.4.Contrairement aux �etoiles de la s�equene prinipale o�u sans �etude spetrosopiqueil est diÆile de les loaliser dans le bulbe ou dans le disque, la distane des g�eantesrouges est onnue, ar elles se loalisent dans le bulbe de notre Galaxie (de 1 kp de
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Fig. 5.4: Diagramme ouleur-magnitude. Les g�eantes rouges sont regroup�ees dans une struturearat�eristique, un amas ou lump d'�etoiles.rayon). De plus, leur luminosit�e importante permet d'obtenir une bonne pr�eisionphotom�etrique des ourbes de lumi�ere, de l'ordre de 3-4%, des �nes d�eviationspouvant alors être d�etet�ees, omme elles aus�ees par l'e�et de parallaxe.Parmi les 124 hamps initialement d�e�nis 42 ont �et�e �elimin�es, le nombre deg�eantes rouges dans haque hamp ayant �et�e d�etermin�e automatiquement au moyend'un programme de reherhe du lump de g�eantes rouges dans le diagrammeouleur-magnitude. Pour plus d'information sur et algorithme de reherhe ser�ef�erer �a l'annexe A. Sur la �gure 5.5, on peut voir que le nombre de g�eantes rougesdiminue lairement ave la distane au Centre Galatique. Pendant ette premi�eredemi-saison bulbe, de juillet jusqu'en otobre 1996, 17 hamps tr�es prohes du CentreGalatique, dont on onnaissait l'int�erêt sienti�que (es hamps sont �egalementsuivis par le groupe MACHO et en partie par OGLE) et qui n'allaient don pasêtre �elimin�es, ont �et�e observ�es deux fois par nuit pour permettre la d�etetiond'�ev�enements mirolentille de tr�es ourte dur�ee. Les hamps de e sous-ensemble ont�et�e d�enomm�es g6xx et sont identiques aux hamps g0xx, par exemple g607 pourg007.La deuxi�eme saison d'observations vers le bulbe, de f�evrier �a otobre 1997, quifut la premi�ere ampagne e�etive d'observation, s'est onentr�ee sur le suivi r�egulierde 82 hamps. Pour avoir un meilleur �ehantillonnage des hamps qui n'appartiennentpas au sous-ensemble g6xx, on a d�eid�e de prendre e dernier seulement une foispar nuit et non deux omme auparavant. On a ainsi renon�e �a un suivi �n de eshamps, a�n de rendre plus �equilibr�e l'�ehantillonnage sur l'ensemble des hamps,ar le temps pass�e sur la deuxi�eme prise de la nuit �etait soustrait des autres hamps,



5.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique 111

Fig. 5.5: Champs EROS II du Centre Galatique. On peut voir l'ensemble des hamps, o�u on ahahur�e les hamps �elimin�es au d�ebut de la saison 1997 (�gure de gauhe). On signale �egalementles hamps prioritaires et non-prioritaires. Sur la �gure de droite on a repr�esent�e le nombre d'�etoilesg�eantes rouges par hamp, en fontion duquel on a lass�e les hamps en prioritaires et non-prioritaires.



112 Prise de donn�eessurtout lors des probl�emes tehniques ou de mauvais temps. On esp�erait ompenserla diminution du nombre de lih�es du sous-ensemble g6xx ave l'installation dusyst�eme d'alerte EROS II, qui permet de d�eider de resserrer l'�ehantillonnage d�es led�elenhement de l'alerte. Finalement le syst�eme d'alerte n'a �et�e fontionnel qu'en1998.Pour la troisi�eme saison bulbe en 1998 nous avons enore apport�e des hange-ments en raison du mauvais temps provoqu�e au Chili par El Ni~no, qui a d�ebut�e en1997 et s'est prolong�e tout au long de l'ann�ee 1998. En e�et, nous avons onstat�equ'il n'�etait possible de respeter les observations pr�evues, 'est-�a-dire 82 hamps parnuit, que dans des onditions optimales. Or les tempêtes fr�equentes et les probl�emestehniques qui arrivent in�evitablement, nous ont for�e �a revoir la plani�ation desobservations. On a ainsi d�eid�e de lasser les hamps en deux groupes, 64 hampsprioritaires et 18 hamps non-prioritaires, en fontion du nombre de g�eantes rougeset don de leur distane au Centre Galatique. Les hamps non-prioritaires sontobserv�es s'il reste enore du temps, apr�es avoir pris les hamps prioritaires.La saison 1999 a ob�ei �a ette r�egle. Pour plus de pr�eisions sur la s�equened'observation des hamps bulbe, voir la prohaine setion. Dans la �gure 5.5 onmontre l'ensemble des hamps, o�u on a hahur�e les hamps �elimin�es au d�ebut de lasaison 1997. On signale �egalement les hamps prioritaires et non-prioritaires.Le hangement de strat�egie au fur et �a mesure des saisons pour optimiser lesobservations vers le Centre Galatique, mais �egalement l'optimisation des autres lignesde vis�ee, ainsi que le plein fontionnement de l'exp�eriene qui se trouvait en phase detest durant 1996 et la diminution du nombre des mauvaises nuits ave nuages, ventou brouillard apr�es un pi en 1997, font que le nombre de hamps Cg observ�es parnuit a augment�e au �l des saisons, f. �gure 5.6.5.2.2 Strat�egie d'observation vers le Centre GalatiqueLes hamps Centre Galatique se trouvent regroup�es en di��erentes zones, au total16. Pour minimiser les d�eplaements du t�elesope lors des observations et avoir unplus grand nombre de points par nuit, on prend les zones par ordre roissant del'asension droite � et pour des d�elinaisons Æ similaires. Ainsi haque nuit on ylesur les zones de hamps prioritaires omme d�erit dans le tableau 5.2.Zones 15 1 2 3 4 5 6 14 13 8 7Nombre de hamps 5 3 9 5 9 5 7 9 8 3 2Temps total en min 20 12 36 20 36 20 28 36 32 12 8Tab. 5.2: Zones des hamps prioritaires sur lesquels on yle haque nuit d'observation.Si toutes les zones prioritaires ont �et�e observ�ees et s'il reste enore du tempsd'observation, on tourne enore sur les zones d�erites dans le tableau 5.3. Si ertaineszones non-prioritaires n'ont pas pu être prises, on reprend la nuit suivante �a la derni�erezone observ�ee.
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Fig. 5.6: Nombre de hamps Centre Galatique pris haque nuit entre f�evrier 1997 et novembre1999. L'optimisation de la strat�egie d'observation et la diminution d'inidents tehniques a permisd'augmenter au �l des ann�ees le nombre de prises par nuit.



114 Prise de donn�eesZones 16 19 11 18 17 9Nombre de hamps 1 3 1 8 2 1Temps total en min 4 12 4 32 8 4Tab. 5.3: Zones des hamps non-prioritaires sur lesquels on tourne s'il reste enore du temps d'ob-servation, apr�es la prise des zones prioritaires.Dans une bonne nuit d'observation, sans probl�emes tehniques ni mauvais temps,en pleine saison Centre Galatique on peut observer les deux types de hamps,prioritaires et non-prioritaires (5h30 de prise de donn�ees vers le bulbe). Si toutefoisle temps d'observation manque on se onentre sur les zones prioritaires et assureainsi un bon �ehantillonnage pour la majorit�e des hamps. Sur la �gure 5.8 onmontre la fr�equene et le nombre de points pour le sous-ensemble de hamps g6xxpour les ann�ees 1997, 1998 et 1999. On a en moyenne 1 point toutes les 2 nuits,e qui onstitue un �ehantillonnage satisfaisant. Les saisons 1997 et 1998 sontpartiuli�erement a�et�ees par le mauvais temps et des probl�emes tehniques. Cei etraduit par les trous visibles dans les observations.Il est �evident que durant les 5h30 d'observations vers le bulbe on ne peut pasprendre tous les hamps au m�eridien. Plus haut nous avons mentionn�e que les on-traintes m�eaniques du t�elesope ne permettent pas aller au-del�a des limites pourl'angle horaire �6h30 < AH < +6h30. Pour es valeurs extrêmes l'airmass est d�ej�abien trop �elev�ee. La photom�etrie relative de la reherhe d'�ev�enements mirolentillepermet n�eanmoins d'aller jusqu'�a un angle horaire de �6h00. Dans la �gure 5.7 onpeut voir l'angle horaire des observations d'un hamp en fontion de la date. Onremarque qu'ils ne desendent pas au-del�a de �4 heures, ar on ommene en g�en�eralla nuit d'observations ave les Bras Spiraux et le LMC.
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Angle horaire des observations Centre Galactique

Fig. 5.7: L'angle horaire des observations Centre Galatique, pour le hamp g610. Les angleshoraires n�egatifs, 'est-�a-dire, quand on observe avant le m�eridien, ne vont pas jusqu'�a �5 heures,ar les observations d�ebutent ave les Bras Spiraux ou le LMC.
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Fig. 5.8: Nombre de points par hamp pour les saisons Centre Galatique 1997,1998 et 1999.L'�ehantillonnage est en moyenne de 1 point toutes les 2 nuits. Au long de la saison 1997 et 1998 ilexiste plus de trous dans les observations, en raison du mauvais temps et des inidents tehniques.



5.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique 1175.2.3 Liste des hamps Centre GalatiqueOn pr�esente dans le tableau 5.4 la liste des 82 hamps Centre Galatique, ainsique leurs oordonn�ees �equatoriales (�; Æ) et le nombre de prises de vue e�etu�eespar ann�ee dans les deux ouleurs, rouge et bleue. L'ann�ee 1999 se r�ef�ere au nombred'images jusqu'�a �n mai 1999, date �a laquelle s'arrête notre analyse. Des imagesau-del�a de ette date n'�etaient pas enore disponibles au moment de l'ah�evement dee travail. Les hamps prioritaires sont signal�es en gras.
Champs EROS II du Centre Galatiquezone hamp � Æ 1996 1997 1998 1999 Total(J2000) (J2000) r b r b r b r b r b6 g001 17 :49 :44.4 �29 :57 :12 3 2 14 11 31 30 0 0 48 436 g002 17 :52 :45.8 �30 :48 :41 10 10 26 14 56 82 40 43 132 1496 g003 17 :53 :08.2 �29 :24 :20 7 7 27 15 59 83 49 52 142 1576 g004 17 :56 :01.0 �30 :24 :49 6 5 27 16 56 83 41 44 130 1486 g005 17 :56 :20.4 �29 :00 :27 7 7 28 16 57 82 52 55 144 1606 g006 17 :59 :12.1 �30 :55 :41 7 6 28 17 55 81 42 45 132 14914 g607 17 :59 :35.9 �29 :28 :45 132 131 138 84 72 101 60 63 402 3796 g008 17 :59 :52.4 �28 :04 :22 7 7 28 17 56 83 40 43 131 1506 g009 18 :02 :31.6 �30 :59 :31 7 7 29 18 56 82 39 42 131 14914 g610 18 :02 :52.4 �29 :32 :36 128 125 138 82 72 98 57 60 395 36514 g611 18 :03 :06.5 �28 :08 :14 129 124 134 79 71 98 48 50 382 35113 g612 18 :05 :46.0 �31 :29 :47 13 12 78 33 67 95 46 51 204 19114 g613 18 :06 :03.6 �30 :02 :54 122 117 132 79 87 112 49 52 390 36014 g614 18 :06 :21.6 �28 :35 :58 123 123 131 79 69 95 49 52 372 34913 g615 18 :06 :40.0 �27 :08 :59 13 12 77 32 65 93 50 55 205 19211 g016 18 :08 :58.2 �33 :03 :50 4 4 14 9 35 48 4 4 57 6513 g617 18 :09 :12.2 �31 :37 :04 13 12 71 31 66 95 51 55 201 19314 g618 18 :09 :20.2 �30 :12 :51 123 122 127 77 67 94 53 55 370 34814 g619 18 :09 :29.2 �28 :48 :35 120 120 123 75 66 94 52 54 361 34314 g620 18 :09 :44.6 �27 :21 :38 119 120 124 74 64 93 51 54 358 3418 g021 18 :10 :00.8 �25 :54 :38 3 3 29 16 53 77 36 39 121 13511 g022 18 :12 :29.5 �33 :04 :05 2 2 14 9 35 46 4 4 55 6113 g623 18 :12 :40.3 �31 :37 :24 12 11 70 32 64 92 48 52 194 18713 g624 18 :12 :39.6 �30 :09 :11 12 11 72 32 67 93 49 53 200 18914 g625 18 :12 :52.2 �28 :42 :20 112 115 120 71 60 85 49 52 341 32313 g626 18 :12 :58.7 �27 :18 :02 12 11 68 30 62 88 49 54 191 18313 g627 18 :13 :05.9 �25 :53 :41 9 8 68 29 61 87 48 51 186 17511 g028 18 :15 :49.0 �31 :38 :38 3 3 15 9 35 47 3 3 56 6211 g029 18 :15 :57.6 �30 :11 :55 3 3 14 9 37 49 4 4 58 657 g030 18 :16 :00.8 �28 :47 :45 3 3 32 17 52 74 34 37 121 1317 g031 18 :16 :05.2 �27 :23 :31 3 3 32 17 50 71 34 37 119 128Suite du tableau page suivante



118 Prise de donn�eeszone hamp � Æ 1996 1997 1998 1999 Total(J2000) (J2000) r b r b r b r b r b13 g632 18 :16 :16.7 �25 :56 :36 11 9 66 29 61 87 47 49 185 17411 g033 18 :19 :10.2 �31 :41 :01 3 3 14 9 34 45 3 3 54 6011 g034 18 :19 :16.0 �30 :14 :23 3 3 14 9 35 46 3 3 55 6111 g035 18 :19 :22.8 �28 :47 :40 3 3 14 9 33 44 3 3 53 5910 g036 18 :19 :24.6 �27 :23 :30 4 4 14 9 35 46 2 2 55 617 g037 18 :19 :21.7 �25 :55 :13 7 7 31 16 36 49 2 2 76 748 g058 18 :14 :42.0 �24 :30 :05 3 3 27 15 51 77 33 37 114 1328 g060 18 :17 :45.2 �24 :28 :52 3 3 25 15 29 31 0 0 57 498 g063 18 :20 :59.6 �24 :28 :51 3 3 28 15 38 49 4 4 73 718 g064 18 :21 :09.0 �23 :01 :52 3 3 28 15 37 47 4 4 72 699 g069 18 :36 :29.9 �23 :50 :57 2 2 28 15 35 46 4 4 69 674 g070 17 :41 :03.5 �34 :27 :17 3 3 36 14 61 92 45 48 145 1574 g071 17 :44 :56.0 �33 :32 :38 3 3 35 15 61 90 44 49 143 1574 g072 17 :44 :26.2 �34 :56 :52 3 3 35 14 61 92 64 67 163 1764 g073 17 :48 :20.9 �33 :37 :42 3 3 34 14 61 89 49 52 147 1584 g074 17 :48 :02.2 �34 :59 :23 3 3 33 14 61 91 49 52 146 1604 g075 17 :47 :20.4 �36 :28 :42 3 3 35 14 42 58 2 2 82 774 g076 17 :52 :16.0 �32 :15 :35 3 3 33 14 61 87 47 50 144 1544 g077 17 :51 :46.1 �33 :42 :26 3 3 33 14 61 88 49 52 146 1574 g078 17 :55 :34.3 �31 :51 :44 3 3 32 14 60 87 47 50 142 1544 g079 17 :55 :07.3 �33 :18 :36 3 3 33 15 59 86 48 51 143 1555 g080 17 :58 :48.4 �32 :22 :35 3 3 29 14 59 87 43 46 134 1505 g081 17 :58 :24.6 �33 :49 :25 4 4 29 14 60 90 44 47 137 1555 g082 18 :02 :11.0 �32 :26 :23 4 4 29 14 61 90 42 45 136 1535 g083 18 :01 :50.5 �33 :53 :12 4 4 29 15 59 90 42 45 134 1545 g084 18 :05 :28.7 �32 :56 :36 4 4 28 15 60 90 43 46 135 1555 g085 17 :55 :57.7 �35 :11 :57 4 4 29 14 41 56 2 2 76 765 g088 17 :59 :26.9 �35 :15 :53 4 4 29 15 42 57 2 2 77 781 g101 17 :33 :59.0 �29 :55 :49 3 2 14 11 67 100 49 52 133 1652 g102 17 :30 :24.1 �30 :01 :00 2 2 44 17 64 101 49 51 159 1712 g103 17 :31 :12.4 �28 :34 :31 2 3 44 17 65 97 48 50 159 1672 g104 17 :27 :28.1 �29 :20 :59 2 2 44 18 65 95 51 53 162 1682 g105 17 :23 :54.2 �29 :25 :28 2 2 44 14 64 97 52 54 162 1671 g106 17 :39 :29.5 �27 :29 :60 3 2 14 11 68 96 50 52 135 1612 g107 17 :34 :50.2 �27 :04 :24 2 2 43 16 64 95 48 51 157 1641 g108 17 :44 :31.9 �26 :04 :58 2 2 14 11 66 97 47 49 129 1592 g109 17 :41 :36.2 �25 :26 :12 2 2 42 15 63 91 47 49 154 1573 g112 17 :48 :10.8 �23 :46 :40 2 2 38 14 64 93 48 50 152 1593 g113 17 :45 :01.8 �23 :48 :17 2 2 38 14 63 92 48 50 151 1582 g114 17 :41 :52.8 �23 :49 :38 2 2 41 15 63 93 50 52 156 1622 g115 17 :38 :40.9 �23 :57 :22 2 2 43 16 64 94 50 52 159 1642 g116 17 :41 :05.3 �22 :25 :10 2 2 41 15 63 91 50 52 156 1603 g117 17 :52 :39.4 �22 :04 :00 2 2 36 14 63 91 49 52 150 1593 g118 17 :48 :16.9 �22 :23 :24 2 2 38 14 65 91 52 54 157 16115 g122 17 :25 :13.8 �27 :55 :59 3 3 7 6 68 105 53 56 131 170Suite du tableau page suivante



5.2 Prise de donn�ees vers le Centre Galatique 119zone hamp � Æ 1996 1997 1998 1999 Total(J2000) (J2000) r b r b r b r b r b15 g123 17 :18 :45.0 �29 :58 :57 3 3 7 6 67 107 52 55 129 17115 g124 17 :19 :09.5 �28 :27 :45 3 3 7 6 66 97 52 55 128 16115 g131 17 :26 :01.0 �25 :31 :40 2 2 7 6 64 93 53 56 126 15715 g132 17 :22 :26.8 �25 :49 :22 3 3 8 7 43 59 4 4 58 7315 g133 17 :38 :03.8 �22 :12 :55 3 3 6 5 65 94 53 56 127 158Fin du tableauTab. 5.4: Nombre d'images d'un même hamp prises haqueann�ee dans les ouleurs rouge et bleue. La premi�ere olonne ser�ef�ere �a la zone �a laquelle appartient le hamp. La deuxi�emeindique le nom du hamp, la troisi�eme et la quatri�eme or-respondent aux oordonn�ees �equatoriales (�; Æ) du entre dela mosa��que. Les olonnes suivantes montrent le nombre deprises par ann�ee et �nalement la derni�ere olonne indique lenombre total d'images entre juin/juillet 1996 et �n mai 1999.Les hamps prioritaires sont signal�es en gras.
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Chapitre 6R�edution Photom�etrique desdonn�ees Centre GalatiqueSommaire6.1 Le programme de traitement d'images PEIDA . . . . . . 1226.1.1 Le d�eteteur d'�etoiles CORRFIND . . . . . . . . . . . . . . 1226.1.2 Photom�etrie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1236.1.3 L'alignement g�eom�etrique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1236.1.4 L'alignement photom�etrique relatif . . . . . . . . . . . . . . 1246.1.5 L'erreur sur le ux d'une �etoile . . . . . . . . . . . . . . . . 1256.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene . . . . . . 1266.2.1 S�eletion des images de r�ef�erene . . . . . . . . . . . . . . . 1276.2.2 Ajustement des param�etres du d�eteteur d'�etoiles . . . . . . 1326.2.3 Comparaison des �etoiles d'EROS II et d'OGLE dans lafenêtre de Baade . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1336.2.4 L'�elimination d'�etoiles satur�ees et d'aigrettes . . . . . . . . 1376.2.5 S�eletion d'�etoiles brillantes pour le atalogue de r�ef�erene . 1386.3 Cr�eation des ourbes de lumi�ere . . . . . . . . . . . . . . 1426.3.1 Prodution des �hiers de suivi . . . . . . . . . . . . . . . . 1426.3.2 Champs du Centre Galatique produits . . . . . . . . . . . 1436.3.3 Qualit�e de la photom�etrie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 143Dans e hapitre nous pr�esentons les di��erentes �etapes de la r�edution de donn�ees, quionstituent une longue d�emarhe entre l'aquisition de donn�ees au Chili et l'analyse desourbes de lumi�ere. En e�et, une grande partie du temps de la th�ese a �et�e onsar�ee �ala manipulation des donn�ees pour la prodution des �hiers de suivi qui ontiennent lesourbes de lumi�ere. On ommene par la pr�esentation du logiiel de photom�etrie PEIDA,sp�eialement r�e�e par le groupe EROS pour r�eduire un grand volume d'images de hamps en-ombr�es. Ensuite, on donne des d�etails sur la fabriation du atalogue d'�etoiles de r�ef�erene,n�eessaire �a la prodution des ourbes de lumi�ere. Finalement nous aborderons la r�eationdes �hiers de suivi et la qualit�e de la photom�etrie.121



122 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre Galatique6.1 Le programme de traitement d'images PEIDALe Programme d'�Etude d'Images Destin�e �a l'Astronomie PEIDA, a �et�e on�u enlangage C++ par le groupe EROS pour permettre toutes sortes de manipulations d'images??. Pour e qui onerne la r�edution de donn�ees a�n de onstruire les ourbes de lumi�ereque nous allons analyser, on a besoin d'une s�erie d'op�erations, qui seront e�etu�ees pourhaque image par quart de CCD. D'abord on fait la d�etetion et la photom�etrie des �etoilessur une image de tr�es bonne qualit�e hoisie omme r�ef�erene. On obtient ainsi un ataloguede r�ef�erene, auquel nous allons aligner g�eom�etriquement et photom�etriquement les s�eriesd'images dites ourantes prises au long des observations.Ce logiiel est �egalement destin�e �a l'ajustement de l'e�et de mirolentille gravitationnellesur une ourbe de lumi�ere, �a des �etudes statistiques sur des atalogues d'�etoiles, ainsi qu'�a lasimulation et la soustration d'images et beauoup d'autres fontions. Plus d'informationssur les possibilit�es de PEIDA sont donn�ees dans [Ansari, 1996℄.6.1.1 Le d�eteteur d'�etoiles CORRFINDLe d�eteteur d'�etoiles CORRFIND repose sur le alul de la orr�elation des pixels d'uneimage ave une fontion d�erivant le pro�l de ux des �etoiles, la PSF (Point Spread Fun-tion). Le signal des �etoiles n'�etant pas pontuel en raison des e�ets atmosph�eriques et del'appareillage, le ux des �etoiles peut être d�erit par une gaussienne �a deux dimensionsPSF (x; y) / exp ��12 �(x� x0)2�2x + (y � y0)2�2y � 2 �xy (x� x0)(y � y0)�x �y �� ; (6.1)o�u (x0; y0) est la position de l'�etoile, (�x; �y) sont les dispersions selon les axes (x; y)et �xy le oeÆient de orr�elation entre les deux axes. Les dispersions et le oeÆient deorr�elation sont d�etermin�es une fois pour toutes pour l'ensemble de l'image, en utilisant les�etoiles les plus brillantes et les plus isol�ees. Ainsi, en alulant la orr�elation entre les pixelsde l'image et la PSF, on obtient une image de orr�elation sur laquelle on a des maximaloaux �a l'emplaement de haque utuation, orrespondant �eventuellement �a une �etoile.Un maximum loal est s�eletionn�e sur l'image de orr�elation s'il se trouve au-dessus d'unertain seuil de orr�elation, de l'ordre de 0.25 pour des images ave tr�es peu d'�etoiles et-0.05 pour des images enombr�ees. Le maximum de orr�elation est valid�e omme �etant une�etoile si la somme des pixels de l'image de orr�elation, dans un anneau ompris entre rint2et rext2, est sup�erieur ou �egal �a un seuil2. Les valeurs de rint2 et rext2 sont de l'ordre de� = p�x � �y et �+1. Pour une image enombr�ee seuil2 est d'environ �0:1. Le maximumdoit enore passer une troisi�eme oupure pour être valid�e d�e�nitivement. Dans un ertainrayon autour de l'�etoile, de l'ordre de 1�, auun pixel (toujours sur l'image de orr�elation)ne doit être inf�erieur au param�etre seuilNoise, d'environ -0.25 pour des images ave peud'�etoiles et -0.3 pour des images enombr�ees. Cette derni�ere oupure permet d'�eliminer lesutuations dues au bruit. La position pr�eise de l'�etoile est obtenue par l'ajustement d'uneparabole sur le maximum loal onsid�er�e. Le programme CORRFIND est d�erit en d�etaildans [Palanque-Delabrouille, 1997℄.



6.1 Le programme de traitement d'images PEIDA 1236.1.2 Photom�etrieNous avons vu dans la setion pr�e�edente que le ux des �etoiles peut être d�erit par unePSF gaussienne �a deux dimensions, f. eq. 6.1. Lors de la d�etetion des �etoiles sur l'image der�ef�erene a�n de produire le atalogue, pour que la ontribution du ux des �etoiles voisinessoit prise en ompte orretement, on e�etue un ajustement simultan�e des ux de toutesles �etoiles ontenues dans un pav�e de taille 11 � 11 pixels. La fontion onsid�er�ee �etantnon-lin�eaire, son ajustement demande un temps de alul onsid�erable, surtout quand ils'agit de onnâ�tre les ux de 1010 mesures d'�etoiles (25000 �etoiles par quart de CCD� 7CCD � 82 hamps � 300 mesures par hamp). Le atalogue d'�etoiles de r�ef�erene pour lar�eation des ourbes de lumi�ere doit ontenir des informations pr�eises sur les ux et lespositions des �etoiles. L'�eonomie sur le temps de alul n'est don pas une priorit�e pourles images de r�ef�erene. Une autre pro�edure, moins oûteuse en temps, a n�eanmoins �et�emise au point pour les images ourantes. En e�et, un ajustement lin�eaire du ux des �etoilesest e�etu�e en imposant pour haque PSF, les mêmes param�etres des �etoiles de r�ef�ereneorrespondantes (apr�es alignement g�eom�etrique), notamment les positions et les dispersions(�x; �y). Comme auparavant, pour tenir ompte de la ontribution des �etoiles voisines etdu fond de iel, on fait un ajustement global, ette fois-i sur un pav�e de 13 � 13 pixels.Ainsi, le ux est obtenu en ajustant par la m�ethode des moindres arr�es la fontion lin�eairesuivante F luxbrut(i; j) = FDC +A0 � PSF 0(i; j) + NvoisinesXk=1 Ak � PSF k(i; j) ; (6.2)o�u A0, Ak et FDC sont des onstantes qui param�etrisent l'amplitude de la PSF del'�etoile onsid�er�ee, l'amplitude de l'�etoile voisine num�ero k et le fond de iel. Les ux ainsid�etermin�es sont les ux bruts, le ux alibr�e (en relatif) �etant obtenu par l'alignementphotom�etrique ave les ux des �etoiles de r�ef�erene, dont on parlera dans la setion 6.1.4.6.1.3 L'alignement g�eom�etriqueL'alignement g�eom�etrique onsiste �a trouver une transformation g�eom�etrique entre ler�ef�erentiel d'une image ourante et elui d'une image de r�ef�erene, permettant d'exprimerles positions des �etoiles de l'image ourante en oordonn�ees de l'image de r�ef�erene. En e�et,la r�ep�etabilit�e du pointage du t�elesope n'�etant pas garantie �a mieux que quelques dizainesde pixels pr�es, les di��erentes images prises sur le même hamp se trouvent d�eal�ees entreelles. Ils s'agit don de d�eterminer la transformation de translation (�x;�y), rotation (�)et homoth�etie (h) d�erite par les �equations suivanteXourante = �x+ h� (xref os � + yref sin �)Yourante = �y + h� (�xref sin � + yref os �) : (6.3)Pour ela on utilise les �etoiles brillantes non-satur�ees, dont le nombre est hoisi en fon-tion du type de hamp, \vide" ou enombr�e. On ommene par d�eterminer la translation(�x;�y), l'ayant pr�ealablement initialis�ee selon le quart de CCD sur lequel on travaille.Toutes les ombinaisons possibles de distanes entre les paires d'�etoiles des images �a aligner(jusqu'�a un ertain rayon, de l'ordre de 200{250 pixels), sont report�ees dans un histogramme



124 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre Galatique�a deux dimensions �y en fontion de �x. Le maximum de la gaussienne ajust�ee sur l'histo-gramme orrespond �a la translation reherh�ee. Les valeurs de la translation ainsi obtenuessont alors utilis�ees pour initialiser l'ajustement, par la m�ethode des moindres arr�es, de latransformation donn�ee par l'�equation 6.3. Cette pro�edure peut �ehouer, lorsque le d�ealageentre les images est trop important. Dans e as, on applique un algorithme de reonnais-sane de strutures, en essayant de former des triangles semblables ave les 16 �etoiles lesplus brillantes non-satur�ees des deux images. Sur la �gure 6.1 on a repr�esent�e le d�ealage�x et �y par rapport �a l'image de r�ef�erene en fontion de la date, pour les images rougeset bleues.
Decalage geometrique par rapport a la reference

Images rouges Images bleues

Fig. 6.1: D�ealage g�eom�etrique �x et �y par rapport �a l'image de r�ef�erene en fontion de la date.On onstate que le mod�ele de pointage (setion 4.1.2) permet de r�eduire les d�ealages entre deuxnuits ons�eutives.
6.1.4 L'alignement photom�etrique relatifLes onditions photom�etriques de la prise d'images d�ependent de l'�etat de l'instrumentet des onditions atmosph�eriques, notamment de la d�egradation de la propret�e du miroir,la pr�esene de nuages, l'intensit�e du vent et l'humidit�e atmosph�erique. Les mesures de uxd'une même �etoile sur plusieurs images d'�epoques di��erentes ou mêmes prises �a quelquesheures d'intervalle dans la même nuit sont en e�et a�et�ees par le hangement des ondi-tions photom�etriques. Les images prises dans des diretions prohes de la lune subissantdes variations du fond de iel, en sont un autre exemple. A�n que les mesures report�ees surune ourbe de lumi�ere, ne soient pas biais�ees par es e�ets et que l'on puisse d�eteter uneampli�ation r�eelle du ux due �a un �ev�enement mirolentille ou enore �etudier les �etoiles



6.1 Le programme de traitement d'images PEIDA 125intrins�equement variables, on ram�ene toutes les images �a un même niveau d'absorption,en l'ourrene elui de l'image de r�ef�erene qui a �et�e hoisie pour sa bonne qualit�e pho-tom�etrique. Pour haque image ourante on ajuste une droite sur la distribution des uxbruts en fontion des ux des �etoiles de l'image de r�ef�erene. Le ux dit alibr�e est alorsdonn�e par F luxal = abso� F luxbrut + CTE ; (6.4)o�u abso est le oeÆient d'absorption et CTE une onstante qui tient ompte de probl�emesdans la reonstrution des �etoiles, omme la lin�earit�e imparfaite des CCD, l'e�et de onfusiondes �etoiles ou enore une mauvaise reprodution du pro�l des �etoiles par le mod�ele de PSFutilis�e.
Alignement photometrique

Distribution des flux brutsDistribution des flux brutsDistribution des flux bruts

Distribution des flux calibresDistribution des flux calibresFig. 6.2: Alignement photom�etrique. La �gure illustre la m�ethode de l'alignement photom�etrique.Une droite (eq. 6.4) est ajust�ee sur la distribution des ux bruts de l'image ourante en fontion desux des �etoiles de r�ef�erene. Ii la droite a �et�e dessin�ee sous la forme F luxbrut=F luxref en fontionde log10(F luxref). L'absorption pour l'image ourante onsid�er�ee est abso = 1:28.
6.1.5 L'erreur sur le ux d'une �etoileNous avons vu plus haut que de haque mesure de la même �etoile sur di��erentes imagesd�eoule un ux alibr�e. �A haque ux alibr�e on assoie une erreur photom�etrique Erral,qui d�epend non seulement de la qualit�e de l'image selon les onditions atmosph�eriqueset instrumentales, mais �egalement de la situation intrins�eque de l'�etoile sur l'image. Ene�et, l'�etoile peut se trouver en bord de CCD ou sur les CCD ext�erieurs par rapport auentre de la mosa��que. Elle est alors un peu allong�ee et l'ajustement de la PSF est moinssatisfaisant. Le nombre d'�etoiles voisines et la proximit�e d'�etoiles lumineuses ontribuentaussi �a la d�egradation de l'ajustement.



126 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre GalatiqueL'erreur photom�etrique Erral est elle du ux alibr�e, alul�ee �a partir de l'erreur duux brut, issue de l'ajustement de la PSF. Si Erral tenait ompte orretement de tous lesfateurs mentionn�es plus haut, la distribution de la variable (F luxal � F luxref )=Erral)devrait être une gaussienne de largeur unit�e. Cei n'est pas le as, ar Erral traduit es-sentiellement l'�eart entre le pro�l r�eel de l'�etoile et le mod�ele de la PSF, dont la qualit�ede l'ajustement varie selon la situation intrins�eque de l'�etoile (proximit�e d'�etoiles brillantes,nombre d'�etoiles voisines). En e�et, l'erreur due �a l'alignement photom�etrique qui d�ependde la qualit�e des mesures sur l'ensemble de l'image et don de la qualit�e de l'image, n'est pasprise en ompte. Une erreur globale Errglobal qui onsid�ere toutes les soures d'erreur a �et�ereherh�ee, de fa�on �a ramener la distribution (F luxal�F luxref )=Erral) �a une gaussiennede largeur 1 [Renault, 1996℄. Ainsi, pour une �etoile donn�ee ? sur une image I et dont le uxse situe dans l'intervalle �flux, Errglobal s'�eritErrglobal(I; ?) = Erral(I; ?)Errmoy(I;�flux) �Errext(I;�f) ; (6.5)o�u Errext est l'erreur externe qui tient ompte de la qualit�e des mesures sur l'ensemblede l'image et est don une estimation de la qualit�e de l'image. L'erreur externe ontient�egalement l'erreur sur l'ajustement de la PSF, mais pour la totalit�e des �etoiles dans unmême intervalle de ux �flux. Pour garder l'information sur l'erreur de l'ajustementde la PSF sur haque �etoile individuellement, on multiplie l'erreur externe par l'erreurErral(I; ?). Celle-i doit n�eanmoins être divis�ee par un fateur qui permet de garderune gaussienne de largeur unit�e, en l'ourrene l'erreur moyenne Errmoy qui traduit lesinsuÆsanes de notre mod�ele de PSF pour un ensemble d'�etoiles de ux appartenant �al'intervalle �flux. On d�erit i-dessous les m�ethodes de alul des erreurs moyenne etexterne.� Erreur moyennePour tenir ompte des insuÆsanes de notre mod�ele de PSF, on d�etermine uneerreur moyenne Errmoy pour haque �etoile sur haque image. Pour ela on alulepour haque tranhe de ux de r�ef�erene la moyenne des dispersions des distributions(F luxal � F luxref )=Erral) par intervalle de ux alibr�es. On obtient ainsi une s�erie d'er-reurs moyennes en fontion du ux de r�ef�erene sur laquelle on ajuste la fontiong = ae�b�log10(F luxref ) ; (6.6)o�u a et b sont les param�etres �a d�eterminer.� Erreur externeL'erreur externe Errext quanti�e la qualit�e de l'image, d�ependante des onditions at-mosph�eriques. Pour une s�erie d'intervalles de ux de r�ef�erene on alule la dispersion dela distribution (F luxal �F luxref )=F luxref ). On ajuste alors la fontion (g+CTE) sur las�erie de valeurs de dispersion en fontion du ux de r�ef�erene et l'on obtient pour haqueimage une param�etrisation de l'erreur externe en fontion du ux de r�ef�erene. �A la fontiong d�e�nie i-dessus, on a ajout�e une onstante CTE pour tenir ompte de la limitation dela r�esolution de l'image due �a l'atmosph�ere et �a la d�efoalisation, même �a grand ux.6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene



6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene 127A�n d'obtenir les ourbes de lumi�ere et diserner un �eventuel signal de mirolentillegravitationnelle, il faut observer r�eguli�erement le même ensemble d'�etoiles. On onstruit unatalogue de r�ef�erene, qui ontient les �etoiles suivies, en d�etetant les �etoiles sur une imagede tr�es bonne qualit�e. Les di��erentes images prises de et ensemble seront alors align�eesave le atalogue de r�ef�erene (par quart de CCD).6.2.1 S�eletion des images de r�ef�ereneLe hoix des meilleures images est fait selon ertains rit�eres de qualit�e. Le tri nous estfailit�e par la base de donn�ees Orale au CCPN �a Lyon, qui ontient des informations sur laphotom�etrie de haque image. Lors de l'aquisition de donn�ees au Chili, un programme dephotom�etrie donne pour haque image des estimations sur ertains param�etres, notammentle fond de iel, la dispersion du fond de iel et les dispersions �x; �y de la PSF . Ces pa-ram�etres sont enregistr�es dans l'en-tête des �hiers d'images et mis dans la base de donn�eesau CCPN, une fois les DLT arriv�ees du Chili et leur ontenu transf�er�e dans le robot �a Lyon.La s�eletion des images de r�ef�erene est faite selon ertaines oupures d�e�nies i-dessous,notamment sur le fond de iel, la dispersion du fond de iel et les �x; �y de la PSF . Ilarrive que les images de haque CCD de la même prise ne poss�edent pas toutes une bonnequalit�e �a ause des probl�emes �eletroniques ou informatiques. Dans e as on hoisit pourle CCD en question une autre image satisfaisant nos rit�eres de s�eletion. On garde ainsila meilleure image pour haque CCD.� Coupure sur le fond de ielLe fond de iel orrespond au signal d'�etoiles trop faibles pour être distingu�ees et �ala di�usion de photons dans l'atmosph�ere. Le fond de iel peut varier �enorm�ement entreles nuits de Nouvelle Lune et elles autour de la Pleine Lune. Souvent les lih�es pris ennuits de Pleine Lune sont inutilisables, ar le fond de iel �elev�e ne permet pas de bienr�esoudre les �etoiles faibles et rend les mesures de ux d'�etoiles brillantes tr�es inertaines.L'ann�ee 1996 �etant marqu�ee par le d�emarrage de l'exp�eriene et sa mise au point avetous les probl�emes �eletroniques et informatique que ela implique, la s�eletion d'images der�ef�erene n'a �et�e e�etu�ee qu'au-del�a de 1996. Le temps de pose est le même pour toutesles images Tpose = 120 s, �a l'exeption de elles prises en 1996 o�u Tpose = 240 s. La oupurepeut don être faite diretement sur le fond de iel, sans normalisation par le temps de pose.Les images doivent ob�eir �a la oupure suivanteFDC < 2000 ADU : (6.7)Sur la �gure 6.3 on peut voir le fond de iel des images du hamp g607 en fontionde la date. Les pis orrespondent aux nuits voisines de la Pleine Lune, qui se r�ep�etenttous les 29.5 jours. On onstate �egalement que quelques images de r�ef�erene (en rougepour les images rouges, en bleu pour les images bleues) ont un fond de iel sup�erieur�a la oupure impos�ee. Il s'agit de hamps moins bien �ehantillonn�es que les hampsprioritaires, le hoix d'images de bonne qualit�e �etant don plus limit�e. En e�et, par-fois il n'existe auune image valable (sans probl�emes �eletroniques ou autre) ave unfond de iel inf�erieur �a 2000 ADU et ob�eissant aux autres oupures, notamment surles dispersions �x; �y de la PSF , dont on parlera plus loin. On fait remarquer quela s�eletion des images de r�ef�erene et la prodution des atalogues ont �et�e faits enjuin/juillet 1997. �A ette �epoque le nombre d'images disponibles �etait r�eduit. Dans ertainsas on a refait les atalogues de r�ef�erene ave des images de meilleure qualit�e prises en 1998.
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Coupure sur le fond de ciel - cg607

Images rougesImages rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesImages bleuesFig. 6.3: Fond de iel du hamp g607 en fontion de la date. En noir on montre les mesures dufond de iel pour toutes les images. En rouge on peut voir le fond de iel pour les images de r�ef�erenerouge et en bleu pour les images de r�ef�erene bleues. La zone hahur�ee orrespond �a la oupureFDC < 2000ADU.� Coupure sur la dispersion du fond de ielLa oupure sur la dispersion du fond de iel permet d'�eliminer les images pour lesquellesle rideau de l'obturateur s'est ferm�e pr�ematur�ement. En e�et, dans la phase de d�emarraged'EROS II en 1996 et aussi de temps en temps par la suite des observations, l'obturateur serefermait inopin�ement apr�es quelques seondes de pose seulement. Le temps de pose insritdans l'en-tête des �hiers �etait n�eanmoins elui demand�e par l'aquisition. Le rep�erage dees images ne pouvant don pas être fait diretement �a partir de la valeur du temps de posedans la base de donn�ees, on a fait une oupure sur la dispersion du fond de iel. Celles-i�etant faible pour les as �a probl�emes, on impose la oupure suivante�FDC > 15 (6.8)Sur la �gure 6.4 on a repr�esent�e les dispersions du fond de iel en fontion de la date, pourtoutes les images (en noir) et pour les images hoisies pour r�ef�erene (en rouge pour lesimages rouges et en bleu pour les images bleues).� Coupure sur les dispersions �x et �y de la PSFNous avons vu pr�e�edemment que le seeing d'une image est essentiellement dû �a laturbulene atmosph�erique, la qualit�e de l'optique du t�elesope et au guidage, ainsi que dela turbulene dans la oupole. Plus le seeing est petit, meilleure est la qualit�e de l'imageet plus grand le nombre d'�etoiles d�etet�ees. Couper sur le �x; �y de la PSF (alul�e pourl'ensemble des �etoiles d'un quart de CCD) �equivaut �a faire une oupure sur le seeing, quin'est autre que la largeur �a mi-hauteur de la distribution du ux d'une �etoile. Les deuxparam�etres se relient don parseeing = 2p2 ln 2p�x � �y � 2:35� : (6.9)
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Coupure sur la dispersion du fond de ciel - cg607

Images rougesImages rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesImages bleuesFig. 6.4: Dispersion du fond de iel du hamp g607 en fontion de la date. En noir on montre ladispersion du fond de iel pour toutes les images. Les points en rouge orrespondent aux images der�ef�erene rouges et les points bleus aux images de r�ef�erene bleues. La zone hahur�ee se r�ef�ere auximages �elimin�ees par la oupure �FDC > 15.Notre rit�ere de s�eletion selon les �x et �y est le suivant�x; �y < 1:6 : (6.10)La �gure 6.5 montre les dispersions pour les images rouges et bleues. On onstate queles �etoiles sont de plus en plus allong�ees quand on va vers les CCD externes (#0;#1;#7ou #6). Cet e�et est plus signi�atif pour la am�era bleue. Sur la �gure 6.6 on peut voirtr�es lairement la variation de la variable �x � �y en fontion du CCD. Si l'on revient �a la�gure pr�e�edente, on onstate �egalement que quelques images hoisies n'ob�eissent pas auxrit�eres de s�eletion, surtout pour les images bleues. En e�et, il a �et�e diÆile de trouverpour tous les hamps et tous les CCD des images passant simultan�ement les trois oupuresrequises. On a alors �et�e ontraint de jouer ave les trois param�etres en relâhant un peules oupures, jusqu'�a trouver une image onvenable. On peut don dire que les oupuresorrespondent �a des rit�eres de s�eletion souhaitables, mais pas toujours satisfaits.Pour être ertain que les images satisfaisant (plus ou moins) les oupures ont unequalit�e aeptable, on a visualis�e les 7 CCD de haque ouleur pour les 80 hamps CentreGalatique, soit 1120 images. Pour ela, on a onstruit des mosa��ques de 7 CCD, ommeon peut le voir sur la �gure 6.7, permettant de d�eteter pour haque ouleur des probl�emesde leture de CCD, d'un mauvais d�eattage ou enore li�es �a la pr�esene de satellites oud'avions qui laissent des trâ�n�ees sur l'image.
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Coupure sur la dispersion de la PSF  - cg607

Images rougesImages rougesImages rougesImages rougesImages rougesImages rougesImages rougesImages rougesImages rouges

Images BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesImages BleuesFig. 6.5: Dispersion �y de la PSF en fontion de la dispersion �x. Les erles noirs orrespondent�a toutes les images. Les di��erentes ouleurs se r�ef�erent aux images de r�ef�erene : en rouge on a leCCD#0, en vert le CCD#1, en bleu le CCD#6, en jaune le CCD#7, en violet le CCD#3, en bleuturquoise le CCD#4 et en noir le CCD#5. Les �etoiles sont de plus en plus allong�ees vers les CCDexternes. Quelques images de r�ef�erene, surtout de la am�era bleue, n'ob�eissent pas au rit�ere des�eletion �x; �y < 1:6 pixels, ar il est diÆile de trouver pour tous les hamps et tous les CCD desimages passant simultan�ement les trois oupures.
σx x σy  .vs.  ccd - cg607

Images rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesFig. 6.6: Variation de la variable �x � �y en fontion du CCD. Les dispersions de la PSF sontlairement plus �elev�ees pour les CCD externes (0,1,6 et 7). Les �etoiles sont en e�et plus allong�eesdans la partie ext�erieure de la mosa��que.



6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene 131

Fig. 6.7: Mosa��que des CCD rouges du hamp g607. On visualise l'ensemble des CCD �a l'aide deette mosa��que pour s'assurer de la bonne qualit�e des images hoisies pour la r�eation du ataloguede r�ef�erene. Le CCD #2 n'�etant pas analys�e �a ause de ses probl�emes �eletroniques n'est ni aÆh�e,ni s�eletionn�e.



132 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre Galatique6.2.2 Ajustement des param�etres du d�eteteur d'�etoilesIl existe plusieurs param�etres de CORRFIND �a ajuster selon le type d'image, �a ommen-er par le rayon de orr�elation rorr. Celui-i indique le nombre de pixels voisins �a prendreen ompte, lors du alul du oeÆient de orr�elation entre les pixels de l'image et la PSF .La valeur typique de rorr pour des �etoiles isol�ees estrorr = 2� � (fateur de sur��ehantillonnage) + 1 ; (6.11)o�u � est la dispersion typique de la PSF . Le sur-�ehantillonnage diminue de moiti�e lataille des pixels de l'image de orr�elation par rapport �a l'image originale. Cei permet demieux distinguer les �etoiles tr�es rapproh�ees, augmentant onsid�erablement l'eÆait�e ded�etetion. Dans notre as, on a utilis�e un sur-�ehantillonnage d'un fateur 2. La �gure6.8 montre l'augmentation du nombre d'�etoiles d�etet�ees, lorsqu'on diminue le rayon deorr�elation rorr. La valeur qui a �et�e retenue est rorr = 1:4.
Nombre de etoiles detectees en fonction de rcorr

rcorr = 1.4rcorr = 1.4 rcorr = 1.7rcorr = 1.7

rcorr = 2.0rcorr = 2.0 rcorr = 2.3rcorr = 2.3Fig. 6.8: �Evolution du nombre d'�etoiles d�etet�ees en fontion de rorr. Lorsque le rayon de orr�elationrorr diminue, le nombre d'�etoiles d�etet�ees augmente onsid�erablement.Ce sont essentiellement les �etoiles de faible luminosit�e qui risquent de ne pas être vuesave un rayon de orr�elation surestim�e. Cet e�et est repr�esent�e sur la �gure 6.9.D'autres param�etres importants de CORRFIND, d�ej�a mentionn�es dans la setion 6.1.1,qui n�eessitent un ajustement sont{ seuil : seuil de d�etetion d'un maximum loal sur l'image de orr�elation.{ seuil2; rint2; rrext2 : le maximum est valid�e si la somme des pixels dans un anneauompris entre rint2 et rrext2 est sup�erieure �a seuil2.
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Distribution du flux des etoiles detectees

Fig. 6.9: Distribution du ux des �etoiles d�etet�ees ave di��erentes valeurs de rorr. L'augmentationdu nombre d'�etoiles d�etet�ees onerne surtout les �etoiles de faible luminosit�e.Plusieurs jeux de param�etres ont �et�e essay�es, les valeurs de la table 6.1 ayant �et�e retenues.seuil seuil2 rint2 rrext2Valeurs onseill�ees -0.05 -0.1 � � + 1Valeurs adopt�ees 0.1 -0.2 1.4 2.4Tab. 6.1: Valeurs adopt�ees pour les param�etres de CORRFIND.Sur la �gure 6.10 on peut voir une image de orr�elation sur-�ehantillonn�ee d'un fateur2 et l'image r�eelle orrespondante.6.2.3 Comparaison des �etoiles d'EROS II et d'OGLE dans lafenêtre de BaadePour s'assurer que notre jeu de param�etres d�etete orretement les �etoiles, nous avonsompar�e un de nos atalogues de r�ef�erene ave elui du groupe OGLE onernant les�etoiles de la fenêtre de Baade.Deux atalogues d'OGLE ont �et�e publi�es. Le premier onnu par atalogue photom�etrique[Pazy�nski et al., 1999℄, fournit les magnitudes des �etoiles en U;B; V et I ave une pr�eisionde l'ordre de 0.2, 0.12, 0.06 et 0.04 magnitudes respetivement. Le deuxi�eme publi�e dans[Szymanski et al., 1996℄, dit le atalogue g�en�eral, donne les magnitudes en V et I. Les�etoiles des deux atalogues se trouvent essentiellement sur le quart k (les limites du quartk �etant 0 < x < 1024 et 0� 1024) du CCD#7 de notre hamp g610.
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Fig. 6.10: Exemple d'une image de orr�elation. On a juxtapos�e l'image r�eelle orrespondante.Le atalogue g�en�erale d'OGLE a �et�e utilis�e pour v�eri�er si leurs �etoiles ont e�etivement�et�e d�etet�ees par CORRFIND ave notre jeu de param�etres et vie versa. Pour ela, nousavons align�e g�eom�etriquement les atalogues EROS et OGLE et examin�e ensuite sil'assoiation s'est faite orretement. Les r�esultats se sont r�ev�el�es tout �a fait satisfaisants,omme on le d�emontre i-apr�es.En e�et, en herhant d'abord les �etoiles OGLE qui se trouvent dans notre atalogue,on onstate que 5846 �etoiles ave un I < 17 se situent dans le quart k du CCD#7. LaFigure 6.11 en haut �a gauhe montre la distane d'assoiation entre haque �etoile OGLEave I < 17 et l'�etoile EROS la plus prohe. La plupart des �etoiles OGLE ont �et�e assoi�ees�a une �etoile EROS �a moins de 5 � 10�4 deg, soit 1:8 seondes d'ar. Pour elles assoi�ees�a plus de 5 � 10�4 deg, elles se situent sur les olonnes mortes du CCD#7, omme lemontre la �gure 6.11 en haut �a droite, o�u l'on voit la position en (�; Æ) des 527 �etoilesen question. Ainsi, on peut aÆrmer qu'en dehors des probl�emes osm�etiques des CCD,CORRFIND d�etete les �etoiles OGLE. On peut poursuivre notre v�eri�ation en omparantles magnitudes rouges (2:5 log10(fluxRouge)) des �etoiles EROS ave la magnitude I des�etoiles OGLE orrespondantes. Sur la �gure 6.11 en bas, on a repr�esent�e la orr�elationentre la magnitude I mesur�ee par OGLE et la magnitude rouge mesur�ee par EROS pour les5319 �etoiles OGLE assoi�ees �a moins de 5�10�4 deg. On onstate que les deux magnitudessont fortement orr�el�ees, �a l'exeption d'un petit nombre d'�etoiles OGLE qui semblentavoir �et�e assoi�ees �a une �etoile brillante EROS, alors qu'elles auraient du l'être �a une �etoilede plus faible luminosit�e. Le seeing d'OGLE �etant en e�et meilleur que elui d'EROS, ilarrive qu'OGLE d�etete deux �etoiles, tandis qu'EROS n'en trouve qu'une.On onsid�ere maintenant la reherhe inverse, 'est-�a-dire, ombien d'�etoiles EROS setrouvent dans le atalogue d'OGLE. Sur la �gure 6.12 en haut �a gauhe, on montre ladistane d'assoiation entre haque �etoile EROS ave 10 < 2:5 log10(flux Rouge) < 13et l'�etoile OGLE la plus prohe. On onstate que parmi 6888 de nos �etoiles 1195 ne sontpas assoi�ees �a une �etoile OGLE, leur distane d'assoiation �etant en e�et sup�erieure �a5 � 10�4 deg. Dans un grand nombre de es as, nous avons on�rm�e �a l'oeil que l'�etoiled'EROS �etait un vrai objet stellaire. Comme pr�e�edemment, nous pouvons omparer notre
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Fig. 6.11: En haut �a gauhe : La distane d'assoiation en degr�es entre haque �etoile OGLE etl'�etoile EROS la plus prohe. En haut �a droite : Les positions �; Æ des �etoiles OGLE ave une distaned'assoiation > 5 � 10�4. Ces �etoiles sont essentiellement sur les olonnes mortes du CCD#7. Enbas : 2:5 log10(flux Rouge) (EROS) en fontion de I (OGLE), pour les �etoiles OGLE ave unedistane d'assoiation < 5� 10�4 degr�es.



136 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre Galatiquephotom�etrie �a elle d'OGLE. Sur la �gure 6.12 en haut �a droite, on peut voir la orr�elationentre le magnitude I mesur�ee par OGLE et la magnitude rouge mesur�ee par EROS, pourles 5693 �etoiles EROS ayant une distane d'assoiation inf�erieure �a 5 � 10�4 deg. Pour laplupart des �etoiles, la droite I+2:5 log10(flux Rouge) � 27 est respet�ee. Sur la �gure 6.12en bas, on a repr�esent�e I+2:5 log10(flux Rouge) de l'�etoile OGLE la plus prohe de haque�etoile EROS en fontion de I + 2:5 log10(flux Rouge) de la deuxi�eme �etoile OGLE la plusprohe. On onstate que quand la premi�ere �etoile OGLE la plus prohe de l'�etoile EROSest plus faible que elle-i, la deuxi�eme �etoile OGLE la plus prohe se trouve sur la droiteI + 2:5 log10(flux Rouge) � 27. Comme mentionn�e auparavant, ei est dû �a un meilleurseeing d'OGLE qui d�etete deux �etoiles, alors qu'EROS n'en voit qu'une.

Fig. 6.12: En haut �a gauhe : La distane d'assoiation en degr�es entre haque �etoile EROS etl'�etoile OGLE la plus prohe. En haut �a droite : 2:5 log10(flux Rouge) (EROS) en fontion deI (OGLE) pour les �etoiles EROS ave une distane d'assoiation < 5 � 10�4 degr�es. En bas :I + 2:5 log10(flux Rouge) de l'�etoile OGLE la plus prohe de haque �etoile EROS en fontion deI + 2:5 log10(flux Rouge) pour la deuxi�eme �etoile OGLE la plus prohe.



6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene 1376.2.4 L'�elimination d'�etoiles satur�ees et d'aigrettesNous avons mentionn�e que la visualisation des images de r�ef�erene permettait ded�eteter une mauvaise leture des CCD, un mauvais d�eattage ou enore la pr�esene desatellites ou le passage d'avions qui marquent les images ave des trâ�n�ees, sur lesquelles defausses �etoiles peuvent �eventuellement être d�etet�ees. En plus des as �enum�er�es, il existedes probl�emes li�es aux �etoiles satur�ees et aux aigrettes lumineuses qu'elles g�en�erent. Dansun seul CCD d'un hamp Centre Galatique il existe des entaines d'�etoiles satur�ees detaille plus ou moins importante. Sur les aigrettes de es �etoiles satur�ees, de fausses �etoilespeuvent être reonstruites, dont les mesures photom�etriques peuvent quelquefois ressembler�a un �ev�enement mirolentille. Il arrive qu'une vraie �etoile soit situ�ee sous une aigrette etque les variations de l'absorption atmosph�erique et de l'orientation des aigrettes simulent�egalement un pi. Un programme de masquage d'�etoiles satur�ees a �et�e �erit pour �eliminere probl�eme. Le prinipe du programme est d�erit dans l'annexe B. Au �hier ontenantles zones �a d�efauts de haque CCD, omme les olonnes mortes et les pixels lumineux, �a nepas prendre en ompte lors de la photom�etrie, on ajoute les zones masqu�ees orrespondantaux �etoiles satur�ees.Sur la �gure 6.13 on peut voir quelques exemples d'�etoiles satur�ees. On onstate quele masquage est satisfaisant pour les �etoiles de petite taille �a taille moyenne, mais pastout �a fait pour les �etoiles tr�es brillantes. Il reste en e�et des bouts d'aigrettes. Cependantmasquer enore plus loin signi�erait �eliminer une surfae tr�es importante, d'autant plusregrettable que plus on est �eloign�e du entre de l'�etoile, plus distantes sont les aigrettesentre elles et plus on masquerait des zones d'�etoiles moins a�et�ees par e probl�eme.On verra par la suite, lors de l'analyse des �ev�enements mirolentille qu'il est diÆile ded�epasser totalement le probl�eme des aigrettes et que dans ertains as des faux andidatsmirolentille surviennent. En e�et, l'eÆait�e du masquage d�epend des arat�eristiques del'�etoile satur�ee (sa taille et sa brillane), ainsi que des �etoiles qui l'entourent.

Fig. 6.13: R�esultats du programme de masquage d'�etoiles satur�ees. �A gauhe : exemple d'une �etoilesatur�ee tr�es brillante et d'�etoiles satur�ees de petite taille. �A gauhe : r�esultats du programme demasquage des �etoiles satur�ees.



138 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre GalatiqueUn autre artefat suseptible d'être pr�esent dans les ourbes de lumi�ere et pouvantressembler �a un �ev�enement de mirolentille est dû �a la reonstrution de fausses �etoiles surun autre type d'aigrettes, situ�ees en bord de CCD et orient�ees suivant l'axe de d�elinaisonÆ du t�elesope (axe �0x). Il s'agit de retangles lumineux de dimensions typiques de l'ordrede 350 � 10 pixels, pr�esents dans les bords des CCD externes (#0,#1,#6,#7) des deuxam�eras, rouge et bleue et en g�en�eral sur les lih�es d'un même hamp. Il a �et�e v�eri��equ'il ne s'agissait pas d'aigrettes d'�etoiles satur�ees hors du hamp ou de probl�emes dans laleture des CCD, ar elle-i se fait selon l'axe � des asensions droites (selon 0y). Leurpr�esene est tr�es probablement expliqu�ee par les r�eexions lumineuses dans l'optique dut�elesope. Un programme de d�etetion et de masquage de es aigrettes lumineuses orient�eesa �et�e r�e�e et int�egr�e dans le programme de photom�etrie PEIDA. Pour plus de d�etails surle prinipe de et algorithme se r�ef�erer �a [Lasserre, 2000℄. Sur la �gure 6.14 on montre unexemple d'aigrette et de son masque.
ESO isole_lm00611mbx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:01:57

ESO mask_isole_lm00611mbx8a010.fits

lasserre/GAIA Dec 28, 1999 at 19:04:42Fig. 6.14: R�esultats du programme de d�etetion et masquage des aigrettes lumineuses orient�eesselon la d�elinaison. On peut voir �a gauhe un exemple d'une aigrette lumineuse en bord de CCD.�A droite on montre les r�esultats du masquage.6.2.5 S�eletion d'�etoiles brillantes pour le atalogue der�ef�ereneLe hoix de n'analyser que les �etoiles brillantes au-dessus d'un ertain seuil demagnitude, notamment les g�eantes rouges, a �et�e fait pour trois raisons. D'une part, ommeon l'a d�ej�a expliqu�e dans la setion 2.4.6 et 5.2.1, les �etoiles de faible luminosit�e, malr�esolues, subissent l'e�et de onfusion d'�etoiles ou blending. La dur�ee d'un �ev�enementmirolentille dont l'�etoile-soure est de faible luminosit�e est sous-estim�ee et il est diÆilede lever la d�eg�en�eresene a�n d'obtenir la vraie dur�ee. L'ex�es de ourtes dur�ees vers leCentre Galatique pourrait indiquer une population non identi��ee de naines brunes dans ledisque ou le bulbe. Pour sonder la v�eritable origine des ourtes dur�ees, e�et de onfusionou �eventuellement une nouvelle population d'�etoiles, nous nous sommes onentr�es surles �etoiles brillantes. Celles-i ne sont quasiment pas a�et�ees par l'e�et de blending,permettant d'�etablir des r�esultats sans d'erreurs syst�ematiques portant sur la profondeuroptique vers le Centre Galatique. De plus, la distane des g�eants rouges est onnue, �etanten e�et situ�ees dans le bulbe de notre galaxie.L'autre fateur pr�epond�erant qui nous a amen�e �a faire le hoix d'�etoiles brillantes(initialement il nous semblait d�eisif, mais il s'est r�ev�el�e moins important), �etait le tempsde alul n�eessaire �a la r�eation des ourbes de lumi�ere au Centre de Calul �a Lyon (leCCPN). En e�et, pour traiter toutes les �etoiles, de l'ordre de 60 � 106, orrespondant aux80 hamps Centre Galatique ave en moyenne 300 mesures pour 17 hamps et 120 mesurespour les 63 autres on pr�evoyait une dur�ee d'une ann�ee et demie �a deux ans. On rappelle



6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene 139qu'on traite les images par quart de CCD, le CCD#2 n'�etant pas utilis�e du fait de sesprobl�emes �eletroniques. Or ave l'impl�ementation de nouvelles versions plus performantesde prodution de ourbes de lumi�ere, le temps de alul s'est r�eduit de fa�on signi�ativeet on aurait pu traiter toutes les �etoiles. Cependant beauoup de ourbes avaient d�ej�a�etait faites ave les r�ef�erenes d'�etoiles brillantes et retraiter toutes les �etoiles ave denouvelles r�ef�erenes aurait en fait mis en retard l'analyse. De plus, il a fallu prendre enompte la prodution des ourbes de lumi�ere pour les autres programmes d'observationd'EROS II, notamment les Nuages de Magellan et les Bras Spiraux. Ces programmesemploient �egalement les ressoures du CCPN et relaner une grosse prodution de �hiers�a un ertain stade d'�evolution aurait pr�esent�e de s�erieuses diÆult�es.La s�eletion d'�etoiles brillantes pour la r�eation du atalogue de r�ef�erene se fait surl'ensemble des �etoiles d�etet�ees sur les images de r�ef�erene. On retient toutes les �etoiles dontla magnitude rouge EROS (2:5 log10(F luxREROS)) est sup�erieure �a une oupure dans lediagramme ouleur-magnitude, alul�ee automatiquement ave un algorithme sp�eialementr�e�e �a ette �n. Les �etoiles retenues sont signal�ees par un ode sp�ei�que (une �etiquette)dans le atalogue d'�etoiles. La fabriation des ourbes de lumi�ere n'est faite que pour les�etoiles �etiquet�ees.On d�erit ii bri�evement l'algorithme de s�eletion d'�etoiles brillantes, pour plus derenseignements se r�ef�erer �a l'annexe A. Sur la �gure 6.15 on montre les diagrammesouleur-magnitude pour les 4 quarts du CCD#4 du hamp g607, o�u l'on peut voir lesdi��erents groupes d'�etoiles vers le Centre Galatique. D'une part, on a des �etoiles rougesregroup�ees en un amas ou un lump d'�etoiles dit lump de g�eantes rouges (GR), autourde 2:5 log10(F luxREROS) = 11 et ouleur = 0:5. Ces �etoiles appartiennent au bulbe et setrouvent �a une distane du Soleil d � 8kp. L'autre struture visible dans e diagramme estla s�equene prinipale (SP) des �etoiles du disque. En e�et, elles se situent le long d'un brasvertial qui s'�etend jusqu'�a la partie basse du diagramme. La partie basse de la s�equeneprinipale ontient des �etoiles naines du bulbe et est ontamin�ee par le bruit (de fausses�etoiles d�etet�ees sur des petits ux). Il existe �egalement des �etoiles variables de ouleurrouge (VR) et bleue (VB). Les premi�eres peuvent être des variables de longue p�eriode,pouvant aller jusqu'�a plusieurs ann�ees. Un exemple de variables bleues sont les �eph�eideslassiques, ave des p�eriodes de 1 �a 50 jours ou des RR Lyrae ave des p�eriodes inf�erieures�a 1 jour. L'interpr�etation d�etaill�ee du diagramme ouleur-magnitude est relativementdiÆile. Il faut prendre en ompte plusieurs fateurs a�n d'identi�er les di��erents typesd'�etoiles appartenant au disque ou au bulbe, notamment le rougissement des �etoiles dû�a l'absorption des poussi�eres interstellaires, la diminution de leur ux en fontion de ladistane et don de la plus grande absorption.L'algorithme que nous avons d�evelopp�e identi�e les trois r�egions de onentrationd'�etoiles qui arat�erisent la struture typique du diagramme, notamment le lump deg�eantes rouges, les �etoiles de la s�equene prinipale du disque dans la partie haute etdans la partie basse du diagramme. Par omparaison des ouleurs et magnitudes EROSdes maxima de densit�e d'�etoiles entre eux, on d�etermine la position du entre du lump deg�eantes rouges. La largeur de elui-i est obtenue en ajustant une fontion gaussienne sur lespro�ls du diagramme projet�es selon l'axe des ouleurs et selon l'axe de la magnitude rougeEROS. Nous avons ainsi les param�etres qui d�e�nissent le entre et les limites du lump versle haut, le bas ,la gauhe et la droite du diagramme. La oupure de s�eletion des �etoilesbrillantes est alors faite en onsid�erant toutes les �etoiles dont la magnitude est sup�erieure �ala limite inf�erieure du lump, moins de 0.5 magnitude
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Fig. 6.15: Diagramme ouleur-magnitude du hamp g607 CCD#4 pour illustrer la s�eletiond'�etoiles brillantes. On a indiqu�e le lump des g�eantes rouges (GR), la s�equene prinipale (SP),les �etoiles variables rouges (VR) et bleues (VB).
oupuremagR = 2:5 log10(F luxREROS)� 0:5 : (6.12)Cette oupure est indiqu�ee dans la �gure 6.15 par la premi�ere droite horizontale enpointill�e �a partir du bas du diagramme. Nous avons �egalement signal�e les limites desdi��erentes populations d'�etoiles, alul�ees toujours en fontion du lump.Nombre d'�etoiles par Champ Centre GalatiqueChamp Nombre total �Etoiles retenues G�eantes S�equene Variables Variablesd'�etoiles par oupure rouges prinipale bleues rougesg002 613445 360864 267624 77308 2268 11312g003 612898 480620 326424 109592 7532 25228g004 590502 263424 192248 41776 4844 16996g005 598689 374808 275716 72716 2548 12488g006 618134 315840 212128 96180 392 5488g008 593715 295512 207200 62300 3584 11032g009 614754 203420 140812 46424 1764 6412g016 638197 98812 61768 30576 644 2380Suite du tableau page suivante



6.2 Cr�eation des atalogues d'�etoiles de r�ef�erene 141Champ Nombre total �Etoiles retenues G�eantes S�equene Variables Variablesd'�etoiles par oupure rouges prinipale bleues rougesg017 595904 117040 56756 18536 812 3164g021 638340 246316 145040 84952 2184 3360g022 622822 107856 63280 39312 616 2772g028 684821 66220 44996 17192 560 1652g029 552017 81984 47600 28224 644 2324g030 609256 125216 74984 42168 868 3192g031 643338 157584 93296 55888 700 4172g033 645408 86772 39676 42756 224 1876g034 668899 110404 37072 65464 1008 2352g035 679062 119392 68208 44296 896 2688g036 694246 152320 96040 49224 448 3556g037 656428 147756 88452 49924 1064 3080g058 646765 179928 101220 66360 2296 4620g060 650002 174496 85904 79436 1372 2632g063 678086 146720 77252 61852 840 3164g064 637745 155708 82712 66360 840 3024g069 624583 62972 23996 33768 868 1792g070 653477 230384 159404 59752 1764 6524g071 595690 221312 172060 33712 3836 4592g072 666876 223972 147980 56504 3444 5544g073 559824 205464 147028 43120 4816 4760g074 694603 158704 105224 33460 2912 4284g075 687154 119336 73584 34804 2212 3808g076 624298 276640 196840 55552 4536 10332g077 662330 194460 142968 41020 1568 7112g078 602711 260988 177576 62496 2464 8988g079 609256 198884 126224 56616 1512 7840g080 667376 212100 142324 55300 1624 4648g081 670327 219072 137900 67620 1316 5460g082 667328 168868 110880 47208 1512 4900g083 655690 156184 90944 56532 1008 2996g084 640244 153860 89040 56728 784 3052g085 656809 155596 92988 51464 1036 4564g088 643861 138068 67900 61236 1092 3724g101 619752 333508 246036 73948 1652 9352g102 607495 253820 191520 39004 3556 11172g103 644004 225568 171052 34188 3052 8624g104 632580 227360 168140 36708 2072 11872g105 707598 207032 155456 45164 560 4620g106 621870 333312 260988 41552 4480 13916g107 685678 233100 177912 36568 1232 7196g108 623274 323316 226184 67760 3780 12908g109 630034 253288 183428 51408 1372 8484g112 667447 208516 139776 47880 3024 8344g113 667043 213164 145992 50176 1624 7700Suite du tableau page suivante



142 R�edution Photom�etrique des donn�ees Centre GalatiqueChamp Nombre total �Etoiles retenues G�eantes S�equene Variables Variablesd'�etoiles par oupure rouges prinipale bleues rougesg114 671922 181468 122864 45164 896 6048g115 720283 141512 104748 26824 700 3500g116 711120 144480 101500 32564 784 5656g117 622727 240632 160216 62412 1960 9548g118 655143 179340 106876 55384 1120 8960g122 748819 140868 111860 20776 700 4872g123 738633 133952 98644 28700 644 3696g124 719260 109984 78568 23184 728 3836g131 791517 87472 65716 15232 616 2604g132 718998 179088 51912 17108 504 1512g133 724163 103236 65100 29484 812 3752g632 701576 134400 69916 56560 868 4088g607 597304 221073 152822 45618 2179 10449g610 567496 170938 120049 32145 1769 8751g611 591170 219512 140230 49256 2253 9614g612 570687 115507 71299 34375 1195 4351g613 616216 133336 90614 30433 1254 5903g614 608614 175711 114834 45068 1667 7149g615 564579 191620 118716 55533 2002 8314g617 555919 113487 57314 48763 889 3516g618 612069 116543 69894 37454 953 4266g619 621965 136349 90472 34476 1285 5025g620 622775 155483 98313 43124 1779 6493g624 576413 118830 61643 49445 619 3921g625 626461 112756 69437 33920 849 4304g626 597348 166812 86064 69938 1082 5103g627 584985 153724 82899 59396 1187 5508Fin du tableauTab. 6.2: Nombre d'�etoiles par hamp Centre Galatique6.3 Cr�eation des ourbes de lumi�ereNous avons vu que les �etapes pr�e�edentes avaient pour but la r�eation des atalogues der�ef�erene. Ceux-i ontiennent toutes les �etoiles d�etet�ees sur les images de r�ef�erene, maison onstruit uniquement les ourbes de lumi�ere des �etoiles �etiquet�ees par un ode sp�ei�que.La fabriation des ourbes de lumi�ere sauvegard�ees dans des �hiers appel�es suivis, se faitau Centre de Calul �a Lyon (CCPIN2P3). Une hâ�ne de traitement des donn�ees a �et�esp�eialement on�ue par le groupe EROS II. Les images aquises au Chili et arhiv�ees surdes artouhes DLT (11Go) sont envoy�ees au CCPN, o�u elles sont ensuite transf�er�ees surdes artouhes 3480 (1Go) pour être ompatibles ave le support du CCPIN2P3.6.3.1 Prodution des �hiers de suivi



6.3 Cr�eation des ourbes de lumi�ere 143Une fois les artouhes 3480 stok�ees dans le robot du CCPIN2P3 et rentr�ees dans labase de donn�ees Orale d'EROS II, les images sont disponibles via internet. La prodution deourbes de lumi�ere onsiste alors dans l'enhâ�nement automatique des �etapes de traitementd'images, en interagissant ave la base de donn�ees, soit pour \desendre" les images desartouhes sur les disques de alul ou pour mettre la base de donn�ees �a jour, en lui indiquantquelles images ont �et�e trait�ees ave ou sans su�es et quand et ombien de �hiers de suiviont �et�e r�e�es et o�u ils sont sauvegard�es. Les images r�eduites en ligne au Chili, 'est-�a-direayant subi un d�eattage (uniformisation du signal), sont align�ees une �a une par quart deCCD sur le atalogue de r�ef�erene, d'abord g�eom�etriquement et ensuite photom�etriquement.La fabriation des atalogues de r�ef�erene peut être int�egr�ee dans la hâ�ne de produtionou faite �a part avant le d�ebut de elle-i. Pour le Centre Galatique, on s'est trouv�e dans ledeuxi�eme as, ar la s�eletion des �etoiles brillantes et leur �etiquettage ne peuvent pas êtreg�er�es par la prodution. Quand l'alignement g�eom�etrique ou photom�etrique a �ehou�e, lesparam�etres de es �etapes pour l'image en question ne sont pas sauvegard�es dans le �hierde suivi. Chaque �hier de suivi ontient environ 50 images. Pour des hamps observ�es 350fois, on a 7 ou 8 blos de suivis par quart de CCD.6.3.2 Champs du Centre Galatique produitsOn rappelle que les ourbes de lumi�ere ont �et�e fabriqu�ees ave des images allant jusqu'�a�n mai 1999, ar au-del�a de ette date les images n'ont �et�e mises �a disposition dans la basede donn�ees que depuis peu de temps. Sur la �gure 6.16, on montre la arte des hampsCentre Galatique sur laquelle on a superpos�e la surfae bleue repr�esentant le pourentaged'images trait�ees pour haque hamp par rapport au nombre total d'images observ�eesjusqu'�a �n mai 1999. En vert on montre le pourentage d'images en �ehe d'alignementg�eom�etrique ou photom�etrique, qui n'ont pas pu être r�eup�er�ees par une nouvelle tentativede prodution. En e�et, dans les premi�eres versions de la prodution, l'�etiquette d'�etoilesbrillantes n'�etait pas pris en ompte orretement quand le nombre d'�etoiles �etiquet�ees �etaitinf�erieur �a environ 4000/5000. Cei est le as pour les hamps qui s'�eloignent du CentreGalatique pour lesquels le nombre de g�eantes rouges d�erô�t signi�ativement. Le nombred'�etoiles utilis�e pour l'�etape d'alignement photom�etrique �etant un ertain pourentage dunombre total d'�etoiles �etiquet�ees, est alors petit et les algorithmes d'alignement �ehouent.Les versions post�erieures de la prodution ont partiellement surmont�e e probl�eme ave untraitement sp�eial pour les hamps CG. On a �egalement retrait�e les images qui n'ont paspu être align�ees g�eom�etriquement, en essayant une autre initialisation de la transformation.Certaines images ave un d�ealage trop important par rapport �a l'image de r�ef�erene ontenore onduit �a un �ehe, même apr�es plusieurs tentatives d'alignement.La �gure 6.17 pr�esente sous une autre forme le nombre d'images trait�ees pour haquehamp par rapport au nombre total d'images observ�ees jusqu'�a mai 1999. Les 4 ensemblesde deux graphiques montrent sur la �gure du bas le pourentage d'�ehe (g�eom�etrique ouphotom�etrique dû �a des images trop absorb�ees ou ave des probl�emes de leture de CCD),de l'ordre de 10% pour les hamps g6xx et 30-40% pour les autres hamps. Sur les �guresdu haut de haque ensemble on voit que toutes les mesures ont �et�e trait�ees jusqu'�a �n mai1999.6.3.3 Qualit�e de la photom�etrie
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Fig. 6.16: On a repr�esent�e la arte des hamps Centre Galatique en superposant la surfae bleuequi orrespond au pourentage d'images produites pour haque hamp par rapport au nombre totald'images observ�ees jusqu'�a �n mai 1999. En vert sont signal�es les images ayant onduit �a un �ehed'alignement photom�etrique ou g�eom�etrique.La qualit�e ou pr�eision photom�etrique de haque �etoile est donn�ee par le rapport entrel'�eart standard des ux le long de la ourbe de lumi�ere et le ux de r�ef�erene de l'�etoile.La �gure 6.18 montre l'exemple du hamp g607. On onstate que la majorit�e des �etoiles aune pr�eision meilleure que 10% et que pour les �etoiles brillantes (log10(F lux) > 4:75) elledesend en-dessous de 5%. Une l�eg�ere d�et�erioration de la r�esolution pour les grands ux estdue �a la saturation des �etoiles.
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Fig. 6.17: �Etat de la prodution des �hiers de suivi. On peut voir 4 ensemble de �gures orres-pondant �a la totalit�e des 80 hamps, dont le graphique du haut montre les images observ�ees au longdes ann�ees 1996 (en rouge),1997 (en vert),1998 (en mauve) et 1999 (en turquoise) jusqu'�a �n maiseulement, ainsi que les images trait�ees (en noir), en exluant les images ayant onduit �a un �ehe.Sur le graphique du bas on voit le pourentage d'�ehes par hamp.
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Precision photometrique

Courbes de lumiere rougesCourbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesCourbes de lumiere bleuesFig. 6.18: Pr�eision photom�etrique du hamp g607 pour les ourbes de lumi�ere rouges et bleues. Laplupart des �etoiles a une pr�eision inf�erieure �a 10%. Pour les �etoiles brillantes (log10(F lux) > 4:75)elle desend en-dessous de 5%. Une l�eg�ere augmentation �a grands ux est due �a la saturation des�etoiles.
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148 Pr�eparation de l'analyse7.1 Filtrage des �hiers de suiviLors de la r�eation des �hiers de suivi qui ontiennent les ourbes de lumi�ere, lesprogrammes de la hâ�ne de prodution enregistrent les param�etres photom�etriques etg�eom�etriques de toutes les �etoiles, même de elles qui n'ont pas �et�e s�eletionn�ees pourle atalogue de r�ef�erene. On rappelle que seules les �etoiles �etiquet�ees sont mesur�ees, les pa-ram�etres des autres �etoiles �etant mis �a une valeur arbitraire dans les �hiers de suivi. Pour�eliminer le volume des param�etres des �etoiles non s�eletionn�ees dans les �hiers, r�eduisanttypiquement d'un fateur trois la taille du suivi, un programme de �ltrage d'�etoiles non�etiquet�ees a �et�e r�e�e. Les �hiers de suivi �ltr�es r�esultants ontiennent don seulement les�etoiles du atalogue de r�ef�erene, permettant ainsi une manipulation plus faile et plusrapide.7.2 Nettoyage des donn�ees7.2.1 �Elimination des mauvaises imagesLa qualit�e des images d�epend de plusieurs fateurs. D'une part, les onditionsm�et�eorologiques diÆiles d�egradent le rapport signal sur bruit et rendent souvent les imagesinutilisables, lors d'une humidit�e �elev�ee, de la pr�esene de nuages, d'un vent important oude turbulenes atmosph�eriques. D'autre part, il existe parfois des probl�emes tehniques, no-tamment une fermeture pr�eoe du rideau de l'obturateur, une mauvaise leture du signaldes CCD ou enore des diÆult�es dans l'entrâ�nement du t�elesope. De plus, la lumi�ere dela Pleine Lune peut dans ertains as ontaminer fortement les lih�es et rendre la d�etetiondes �etoiles diÆile et inertaine.Coupure sur le fond de ielCette oupure permet d'�eliminer les lih�es ave un fond de iel tr�es �elev�e, a�et�es parla lumi�ere de la Lune. Il existe en e�et ertaines p�eriodes o�u les images sont totalementenvahies par la lumi�ere de la lune. Pour s'a�ranhir de e type de probl�eme, on aepteseulement les lih�es dont le fond de iel satisfait la ondition suivantefond de iel < 15000ADU (7.1)On �elimine ainsi 4% des images dans haque ouleur. Dans la �gure 7.1 on peut voir lesvaleurs du fond pour l'ensemble des images, auxquelles on a superpos�e la zone orrespondant�a la oupure.Coupure sur la dispersion du fond de ielLa oupure sur la dispersion du fond de iel permet de rep�erer les probl�emes li�es �ala fermeture impromptue de l'obturateur. Nous avons d�ej�a mentionn�e qu'en 1996, lors dud�emarrage de l'exp�eriene, l'obturateur se fermait de fa�on inattendue apr�es quelques se-ondes d'exposition seulement. Ces lih�es pr�esentent une dispersion du fond de iel tr�esinf�erieure aux valeurs typiques. Pour �eliminer es lih�es inutilisables on impose la restritionsuivante �fond de iel > 15ADU (7.2)
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Coupure sur le fond de ciel

Images rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesFig. 7.1: Coupure sur le fond de iel. En haut on peut voir le fond de iel pour les images rouges.En bas, la même hose pour les images bleues. La zone hahur�ee orrespond aux valeurs �elimin�eespar la oupure, fond de iel > 15000ADU.Environ 4 �a 5 % des images sont �eart�ees dans haque ouleur, f. �gure 7.2. Pour esdeux premi�eres oupures sur le fond de iel et la dispersion du fond de iel on aurait putravailler de fa�on plus pr�eise en divisant les deux variables par le temps de pose, ar onrappelle que eux-i di��erent entre 1996 (Tpose = 240 s) et les autres ann�ees (Tpose = 120 s).Nos oupures sont n�eanmoins suÆsamment larges pour pouvoir travailler diretement surle fond de iel et la dispersion du fond sans diviser par le temps de pose.Coupure sur l'absorptionL'absorption est d�etermin�ee lors de l'alignement photom�etrique d�erit dans la setion6.1.4. La oupure sur l'absorption permet de d�epister les images prises en pr�esene denuages. Elle sert �egalement �a �eliminer les lih�es ave un temps de pose inf�erieur �a lavaleur demand�ee, �a ause de la fermeture inopin�ee de l'obturateur. Dans e deuxi�eme as,le rôle de ette oupure est identique �a elle sur la dispersion du fond de iel. On impose�egalement une oupure inf�erieure sur l'absorption, bien que ela puisse parâ�tre �etonnant,ar il s'agirait normalement d'images pr�esentant une faible absorption. En realit�e les imagesave une faible absorption pr�esentent un seeing �elev�e. Les ux sont alors mal estim�es, ainsique l'absorption. Aussi, on exige la ondition suivante0:2 < absorption < 5 (7.3)On �elimine ainsi 7 �a 8% des images dans haque ouleur (voir �gure 7.3).
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Coupure sur la dispersion du fond de ciel

Images rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesFig. 7.2: Coupure sur la dispersion du fond de iel. On montre les valeurs de la dispersion du fondde iel pour les images rouges et bleues. On montre �egalement la zone hahur�ee orrespondant �a laoupure �fond de iel < 15.Coupure sur le seeingLe seeing arat�erise la taille des �etoiles sur l'image. Il d�epend de plusieurs fateurs, laqualit�e de l'optique du t�elesope, la temp�erature du miroir et la qualit�e photom�etrique de lanuit d'observation li�ee �a la turbulene atmosph�erique. L'optique du t�elesope �etant stable(ave une l�eg�ere am�elioration apr�es l'arrêt tehnique �n mai 1998, o�u elle a �et�e orrig�ee pourla oma), les variations de seeing sont essentiellement dues aux onditions atmosph�eriques.Le seeing en seondes d'ar est d�e�ni par la formule suivanteseeing = 0:6� 2:35 � sa seondes d0ar (7.4)o�u sa est le demi-grand axe en pixels de l'ellipse orrespondant �a l'�etoile et mod�elis�ee par laPSF (eq. 6.1). On obtient le grand axe sa, et les autres param�etres de l'ellipse, 'est-�a-direle petit axe s et l'angle du grand axe ave l'axe 0x du r�ef�erentiel propre de la PSF, �a partirdes distributions �x; �y de la PSF et �xy (oeÆient de orr�elation entre les axes de la PSF).Le fateur 2:35 dans l'�equation 7.4 provient du fait que le seeing est la largeur �a mi-hauteurde la PSF (FWHM) reli�ee �a la dispersion par FWHM = 2:35�. Finalement, le fateur 0:6se r�ef�ere aux pixels des CCD de taille �egale �a 0.6 seondes d'ar/pixel. On peut maintenantouper sur le grand axe sa, e qui �equivaut �a restreindre les valeurs de seeing. Pour �elimineralors les lih�es pris dans des mauvaises nuits photom�etriques,on impose la ondition suivantesa < 3 = 4:3 seondes d0ar (7.5)Environ 1 �a 2% des mesures sont �eart�ees par ette oupure, f. �gure 7.4.
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Coupure sur absorption

Images rouges

Images bleuesFig. 7.3: Coupure sur l'absorption. On montre les valeurs de l'absorption des images dans les deuxouleurs, ainsi que les images �elimin�ees signal�ees par la zone hahur�ee orrespondant �a la oupure0:2 < absorption < 5.Coupure sur l'allongement de la PSFOn applique enore une derni�ere oupure en demandant que la PSF des �etoiles soitsuÆsamment irulaire. En e�et, des probl�emes de foalisation du t�elesope ou un mauvaisentrâ�nement de elui-i durant une prise d'image peuvent allonger les �etoiles. Dans ertainsas l'allongement est si important que la mesure de elles-i devient trop inertaine. Pours'a�ranhir de es mesures on demande que le petit axe sb de la PSF soit sup�erieur �a lamoiti�e du grand-axe sa rap = sbsa > 0:5 (7.6)Moins de 1% des images sont supprim�ees (voir �gure 7.5).L'ensemble des oupures d�erites i-dessus �eliminent 10% des images. �A titre d'exemplepour le hamp g611, on passe de 382 mesures �a 343 mesures. La �gure 7.6 montre l'anglehoraire des images retenues. On onstate que tous les angles horaires sont ouverts defa�on relativement uniforme (l'angle horaire de la totalit�e des lih�es avant oupure va de�5 heures, f. �gure 5.7 du hapitre 5 sur la prise de donn�ees). Il est don tout �a faitjusti��e d'observer �a des grands angles horaires a�n d'avoir la plus grande surfae de ielouverte dans la nuit et le plus grand nombre de prises de vue pour haque hamp et lasaison d'observation la plus longue possible. On rappelle qu'on va moins loin vers les angleshoraires n�egatifs, ar on ommene la nuit d'observation par les Bras Spiraux ou le LMC.
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Coupure sur le demi-grand axe de la PSF

Images rouges

Images bleuesFig. 7.4: Coupure sur le seeing. On montre les valeurs du demi-grand axe de la PSF sa, pourles images rouges et bleues. La zone hahur�ee orrespond aux images �elimin�ees par la oupuresa < 3 = 4:3 seondes d0ar.7.2.2 �Elimination des mauvaises �etoilesCertaines des �etoiles d�etet�ees sur les images de r�ef�erene pour la r�eation du ataloguene sont pas utilisables pour l'analyse. Il s'agit d'�etoiles mal assoi�ees entre les images rougeset bleues, d'�etoiles dont le ux est n�egatif ou enore n'ayant pas suÆsamment de mesuresdans les ourbes de lumi�ere.Assoiation rouge-bleu existante et orretePour s'assurer de la qualit�e de l'assoiation, on ommene tout d'abord par v�eri�er sil'�etoile a �et�e assoi�ee entre les deux ouleurs. Si e n'est pas le as, on la rejete. Si l'�etoileest retenue, on demande que l'�etoile orrespondante dans le atalogue de l'autre ouleurse trouve �a moins de 1.5 pixels et que la distane �a la deuxi�eme �etoile la plus prohe dee atalogue soit sup�erieure �a 2 pixels. On s'assure ainsi qu'il n'y a pas d'ambigu��t�e dansl'assoiation.Flux de r�ef�erene positifNous avons vu dans le hapitre 6 que le ux d'une �etoile est le r�esultat de l'ajustementd'une PSF (dans notre as du type gaussien) sur le pro�l de l'�etoile, en tenant ompte deses voisines dans un pav�e de taille donn�e. Il arrive que la ontribution des ailes des voisinesprohes soit surestim�ee et que le ux de l'�etoile en question soit estim�e n�egatif, a�n deonserver le ux total sur le pav�e. Les �etoiles de faible luminosit�e peuvent �egalement donnerun ux n�egatif, lorsqu'un bruit de photons important n�egatif lui est assoi�e. Ainsi, les �etoiles
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Coupure sur allongement de la PSF

Images rouges

Images bleuesFig. 7.5: Coupure sur l'allongement de la PSF. On peut voir le rapport des axes de la PSF rap =sb=sa. On demande �a e que elui-i soit sup�erieur �a 0.5. La zone hahur�ee orrespond aux images�elimin�ees.de r�ef�erene qui ont un ux n�egatif sont rejet�ees.Nombre de mesures suÆsantLa pr�eision de la mesure du ux des �etoiles sur une image donn�ee d�epend de leurluminosit�e, ainsi que de la qualit�e de l'image. Les �etoiles de faible luminosit�e sont les plusa�et�ees par une mauvaise qualit�e de l'image, au point que ertaines mesures ne sont pasutilisables. Il arrive aussi que le ux de l'�etoile ait pu être estim�e dans une ouleur, mais pasdans l'autre. Une �etoile est alors �elimin�ee si la ourbe de lumi�ere ne ontient pas au moins30% des mesures initiales dans les deux ouleurs et au moins 10% dans l'une des deux.Moyenne des ux positifsNous avons vu plus haut que les mesures du ux d'une �etoile peuvent dans ertainsas donner une valeur n�egative. Les ourbes de lumi�ere ne poss�edant que quelques mesuresn�egatives sont �a prendre en ompte. Cependant, si la moyenne des ux sur la ourbe delumi�ere est n�egative, l'�etoile n'est pas onsid�er�ee dans l'analyse.7.2.3 Nettoyage des ourbes de lumi�ereLes mesures \�a probl�emes" qui restent dans les ourbes de lumi�ere sont essentielle-ment de deux types. Celles dont l'erreur est anormalement �elev�ee ou anormalement faibleet des points marginaux par rapport aux mesures adjaentes. Il faut traiter es mesures
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Angle horaire apres coupures

Images rougesImages rouges

Images bleuesImages bleuesFig. 7.6: Angle horaire des images apr�es oupures. On montre les angles horaires des mesures enrouges et bleu. Les images retenues pr�esentent toute la gamme d'angles horaires que l'on avait avantles oupures. Cei prouve que l'on ne oupe pas de fa�on syst�ematique les images �a grand anglehoraire.ave pr�eaution ar, d'une part les �ev�enements de mirolentille ave une grande ampli�-ation peuvent avoir des erreurs tr�es petites ; d'autre part, les �ev�enements �a ourte dur�ee,de l'ordre de 2/3 jours et �a grande ampli�ation, peuvent pr�esenter des points marginauxorrespondant au pi, si l'�ehantillonnage n'est pas suÆsant pour ouvrir de fa�on satisfai-sante ette p�eriode de temps. Cei dit, nous avons d�eid�e d'�eliminer les points dont l'erreurest sup�erieure �a 30% du ux orrespondant ou inf�erieure �a 0.7% du même ux. En e�et,pour les mesures tr�es ampli��ees ou simplement dans le as d'une �etoile tr�es lumineuse, lapr�eision photom�etrique se d�egrade lorsque on atteint la limite instrumentale de saturation.Une pr�eision photom�etrique de l'ordre de 1% onstitue d�ej�a une valeur diÆilement aes-sible, une erreur plus petite que 0.7% est alors signe d'une mesure �a probl�emes. La limitesup�erieure de 30% traduit la pr�esene de d�efauts des CCD ou d'une mauvaise qualit�e del'ajustement de la PSF en raison d'un voisinage trop dense.7.3 Corretion des uxLes ourbes de lumi�ere d'�etoiles dont la luminosit�e ne pr�esente pas de variations, ontn�eanmoins des utuations dues aux erreurs syst�ematiques de la photom�etrie. Ces utua-tions pouvant ressembler �a des �ev�enement de mirolentille, il est important de omprendreleur origine et de orriger les ux de es e�ets gênants. Une �etude des orr�elations entre leux et plusieurs param�etres d'observations a permis de mettre en �evidene un lien entre lareonstrution du ux et le seeing et l'airmass. On d�erit i-apr�es es orr�elations, ainsi quela m�ethode de orretion des ux propos�ee par [Lasserre, 2000℄.



7.3 Corretion des ux 1557.3.1 Corr�elation du ux ave le seeingSi on examine la ourbe de la �gure 7.7 onernant l'�evolution du seeing en fontion dela date d'observation et les ourbes de lumi�ere de la �gure 7.12, on remarque que le uxsuit les variations de seeing au long des saisons d'observation. Une distribution gaussienneentr�ee sur z�ero, ave une dispersion � � 0:067 (pour 220 mesures) est attendue pour leoeÆient de orr�elation, s'il n'existait auun lien entre le ux et le seeing. La distribution duoeÆient de orr�elation �flux�seeing sur la �gure 7.7 ne pr�esente pas es arat�eristiques,la dispersion � � 0:42 �etant en e�et bien au-dessus de la valeur attendue, du fait d'uneorr�elation signi�ative entre le ux et le seeing.7.3.2 Corr�elation du ux ave l'airmassLes variations d'airmass, dont les valeurs sont plus �elev�ees en d�ebut et en �n de saisond'observation du Centre Galatique, a�etent �egalement les mesures de ux. Cet e�et estlairement illustr�e par le oeÆient de orr�elation �flux�airmass repr�esent�e sur la �gure 7.8.En e�et, bien que la distribution soit relativement sym�etrique, la dispersion (� � 0:22 pourles donn�ees rouges et � � 0:25 pour les ourbes de lumi�ere bleues) est sup�erieure �a lavaleur � � 0:067 attendue pour une distribution sans orr�elation, qui doit être gaussienneet entr�ee sur z�ero.7.3.3 Corr�elation du ux ave l'angle horaire et ave le fondL'angle horaire et le fond de iel sont moins orr�el�es ave le ux, en omparaison avele seeing et l'airmass. �A titre d'exemple, la �gure 7.9 montre la distribution du oeÆientde orr�elation entre le ux et le fond de iel �flux�fond de iel. Bien que es deux param�etresd'observation aient une r�eperussion sur les erreurs syst�ematiques de la mesure du ux, ilsn'ont pas �et�e onsid�er�es par la suite, par soui de mâ�trise des param�etres impliqu�es dansla m�ethode de orretion des ux. Ainsi, on n'a pris en ompte que les fateurs les plusimportants, 'est-�a-dire le seeing et l'airmass.
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Evolution du seeing en fonction de la date d observation

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleues

Coefficient de correlation entre le flux et le seeing

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesFig. 7.7: En haut on peut voir l'�evolution du seeing en fontion de la date d'observation. En bas,on a repr�esent�e le oeÆient de orr�elation entre le ux et le seeing. S'il n'existait auune orr�elationentre es deux param�etres, on aurait une distribution gaussienne entr�ee sur z�ero ave une dispersionde l'ordre de � � 0:067 (pour 220 mesures de ux). En ons�equene, le ux et le seeing sont orr�el�es,ar la dispersion de la distribution pour nos ourbes de lumi�ere est bien sup�erieure �a la valeurattendue, partiuli�erement en bleu.
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Evolution de l airmass en fonction de la date d observation

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleues

Coefficient de correlation entre le flux et l airmass

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesFig. 7.8: En haut, on montre l'�evolution de l'airmass en fontion de la date d'observation. L'airmassest plus �elev�ee en d�ebut et en �n de saison du Centre Galatique. En bas, on peut voir la distributiondu oeÆient de orr�elation entre le ux et l'airmass. Ces deux param�etres sont fortement orr�el�es,ar la dispersion de la distribution de l'ordre de � � 0:22� 0:25 est sup�erieure �a la valeur attendue� � 0:067 (pour 220 mesures de ux) pour une distribution sans orr�elation, du type gaussienne etentr�ee sur z�ero.
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Coefficient de correlation entre le flux et le fond de ciel

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesFig. 7.9: Distribution du oeÆient de orr�elation entre le ux et le fond de iel. Bien que le ux soitorr�el�e au fond de iel, la orr�elation reste moins importante que pour le seeing ou l'airmass, la disper-sion �etant en e�et 2 �a 3 fois inf�erieure aux dispersions des oeÆients �flux�seeing et �flux�airmass.En ons�equene le fateur fond de iel ne sera pas pris en ompte lors de la orretion de ux.



7.3 Corretion des ux 1597.3.4 M�ethode de orretion des uxOn d�erit ii bri�evement la m�ethode de orretion des ux qui est expliqu�ee en d�etaildans [Lasserre, 2000℄. On onsid�ere que le ux est essentiellement orr�el�e au seeing et �al'airmass. La m�ethode onsiste alors �a orriger pour haque ourbe de lumi�ere les ux defa�on �a rendre les orr�elations �flux�seeing et �flux�airmass (alul�ees pour haque ourbede lumi�ere) n�egligeables. Pour ela, on e�etue une orretion lin�eaire des ux �etoile par�etoile, en d�eterminant les oeÆients ��i , ��i , �i et K� de l'�equation suivanteF�i = F �i � �� � S�i � �� �A�i � � � S�i :A�i +K� ; (7.7)o�u F � et F� sont les ux avant et apr�es orretion. S�i et A�i orrespondent au seeinget �a l'airmass de l'image i et K� se r�ef�ere �a une onstante de normalisation. Le terme duseond ordre � � S�i n'est pas pris en ompte pour simpli�er la r�esolution de l'�equation.Celle-i peut être r�e�erite sous la formeF�i = F �i � �� � (S�i � S�0)� �� � (A�i �A�0) ; (7.8)si on onsid�ere que F�i = F �i , lorsque se v�eri�ent les onditions S�i = S�0 et A�i = A�0, o�uS�0 et A�0 ont �et�e hoisies omme valeurs de r�ef�erene de seeing et d'airmass. Il ne nousreste plus qu'�a d�eterminer les oeÆients �� et ��, en demandant que �flux�seeing � 0 et�flux�airmass � 0, apr�es orretion.Une autre m�ethode, tout �a fait �equivalente onsiste �a r�esoudre l'�equation 7.8 enminimisant la dispersion des ourbes de lumi�ere des ux orrig�es, exprim�ee en fontiondes param�etres �� et �� que l'on herhe �a d�eterminer. Sur la �gure 7.10 on peut voir lerapport entre les dispersions des ux orrig�es et non orrig�es. On onstate que pour laouleur rouge il y a une am�elioration moyenne de 12% et pour la ouleur bleue de 13%.A�n de pr�eserver la forme d'un �ev�enement de mirolentille dont le pi d'ampli�ationen �n de saison pourrait être interpr�et�e omme une orr�elation entre l'airmass ou le seeing,on ne orrige pas les ux dont la dispersion intrins�eque de la ourbe de lumi�ere se d�egradede plus de 10% apr�es orretion des ux. La dispersion intrins�eque (d�e�nie dans la setion7.4.1) traduit l'irr�egularit�e des points d'une ourbe de lumi�ere. La �gure 7.11 repr�esente lerapport entre la dispersion intrins�eque des ourbes de lumi�ere avant et apr�es orretion desux. On v�eri�e que pour les donn�ees e rapport est, pour la grande majorit�e inf�erieur, �al'unit�e.7.3.5 R�esultats de la orretion des uxPour illustrer les r�esultats de la orretion des ux (que l'on a �egalement pr�esent�es aumoyen des �gures 7.10 et 7.11), on montre sur la �gure 7.12 les ourbes de lumi�ere rougeset bleues avant et apr�es avoir e�etu�e la orretion des ux. On v�eri�e que les ourbesde lumi�ere orrig�ees ont une dispersion moins importante. On remarque aussi que les uxrouges et les ux bleus, avant orretion, suivent tous les deux les variations des param�etresd'observations et sont don orr�el�es entre eux. La orretion des ux permet de s'a�ranhirdans une bonne mesure de la d�ependane de l'airmass et du seeing, la orr�elation des uxrouges et bleus orrig�es �etant maintenant engendr�ee par de v�eritables utuations, duespar exemple �a une �etoile variable ou �a un �ev�enement mirolentille. On peut don utiliser la
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Rapport des dispersion des flux corriges et non corriges

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesFig. 7.10: Rapport des dispersions des ux orrig�es et non orrig�es. Pour la majorit�e des donn�eesil y a une am�elioration de la dispersion des ourbes de lumi�ere des ux orrig�es, de l'ordre de 12%en moyenne pour la ouleur rouge et de 13% pour la ouleur bleue.orr�elation �flux rouge�flux bleu pour rep�erer les �etoiles variables et les �eliminer, lors de l'ana-lyse des donn�ees dans le hapitre 8. Sur la �gure 7.13 on montre la distribution du oeÆientde orr�elation �flux rouge�flux bleu apr�es (traits pleins) et avant (traits en pointill�e) la orre-tion des ux. Comme on a vu pr�e�edemment, s'il n'y avait auun e�et syst�ematique entreles ux, la distribution de e oeÆient devrait être gaussienne entr�ee sur z�ero ave unedispersion de l'ordre de � � 0:067 (� = 1=pN ave N=220 mesures). Les deux distributionsobserv�ees sont loin de la on�guration attendue, n�eanmoins dans le as des ux orrig�es onremarque une am�elioration. Si on regarde le pourentage d'�etoiles qui se trouvent au-del�ade �flux rouge�flux bleu > 0:75, on s�eletionne 9% des �etoiles dans la distribution des uxnon orrig�es, alors qu'on s'attend �a 1 a 2% d'�etoiles variables. Le nombre d'�etoiles retenuespar ette oupure se r�eduit �a 2.5% dans le as de la distribution des ux orrig�es. Il y adon une am�elioration signi�ative, de plus d'un fateur 3. Bien que la s�eletion d'�etoilesvariables �a partir du oeÆient de orr�elation entre les ux rouges et bleus soit relativementsatisfaisante, un ajustement plus �n de la oupure peut être obtenu au moyen de la variablede Fisher fflux rouge�flux bleu, d�erite par la formule suivantefflux rouge�flux bleu = 12 � ln�1 + �flux rouge�flux bleu1� �flux rouge�flux bleu� : (7.9)En e�et, ette variable transforme les valeurs des oeÆients de orr�elation�flux rouge�flux bleu dans l'intervalle [�1; 1℄, en valeurs qui s'�etalent de �1 �a +1. On ob-tient ainsi une meilleur r�esolution sur les oeÆients de orr�elation voisins. Sur la �gure 7.13
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Rapport des dispersion intrinseque des flux corriges et non corriges

Courbes de lumiere rouges

Courbes de lumiere bleuesFig. 7.11: Rapport des dispersions internes des ux orrig�es et non orrig�es. On a repr�esent�e lesdistributions pour les ourbes de lumi�ere rouges (en haut) et les ourbes de lumi�ere bleues (en bas).Le rapport est pour la plupart inf�erieur �a 1. Cela signi�e que les dispersions ne sont am�eliori�eesapr�es orretion des ux.on a repr�esent�e la variable de Fisher multipli�ee par le fateur pN � 3, qui permet de fairela pond�eration par le nombre de mesures de la ourbe de lumi�ere (plus on a de mesures,plus on peut faire on�ane �a la valeur alul�ee de la variable de Fisher). On s�eletionne3% des �etoiles ave fflux rouge�flux bleu > 13 dans le as des ux non orrig�es, tandis qu'onretient moins de 1% des �etoiles ave la même oupure pour les ux orrig�es. Plus de d�etailsseront donn�es sur le hoix de la variable de Fisher, lors de la pr�esentation de ette oupured'analyse dans la setion 8.1.4.
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Courbe de lumiere rouge

Avant correction des fluxAvant correction des flux

Apres correction des fluxApres correction des flux

Courbe de lumiere bleue

Avant correction des fluxAvant correction des flux

Apres correction des fluxApres correction des fluxFig. 7.12: Exemple d'une ourbe de lumi�ere pour les ouleurs rouge et bleu avant et apr�es orretiondes ux. La dispersion sur les ux de la ourbe de lumi�ere a diminu�e apr�es la orretion des ux.
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Correlation entre les flux rouges et bleus

coefficient de correlation apres et avant correction des fluxcoefficient de correlation apres et avant correction des flux

variable de fisher apres et avant correction des fluxvariable de fisher apres et avant correction des fluxFig. 7.13: En haut on a repr�esent�e le oeÆient de orr�elation entre les ux rouges et bleus apr�es(trait plein) et avant (trait en pointill�e) la orretion des ux. Dans les as d'absene de orr�elationentre les ux, on attend une distribution gaussienne entr�ee sur z�ero, ayant une dispersion � � 0:067(pour 220 mesures). On remarque que ela n'est pas le as pour les deux distributions, n�eanmoinson onstate une am�elioration pour les ux orrig�es. On peut alors utiliser le oeÆient de orr�elationdes ux rouges et bleus pour s�eletionner des �etoiles variables, qui doivent être de l'ordre de 1 �a 2%.Ainsi pour �flux rouge�flux bleu > 0:75, on obtient 9% des �etoiles dans le as des ux non orrig�es,tandis qu'on retient 2.5% d'�etoiles pour les ux orrig�es. En bas, on montre la distribution de lavariable de Fisher apr�es (trait plein) et avant (trait pointill�e) orretion des ux. Cette variable estune fontion du oeÆient de orr�elation et permet de mieux r�esoudre des valeurs de orr�elationprohes. Ainsi, on peut faire un ajustement plus �n de la oupure �a appliquer pour s�eletionner les�etoiles variables. Pour les ux non orrig�es, 3% des �etoiles se trouvent �a fflux rouge�flux bleu > 13 etseulement 1% dans le as des ux orrig�es.
7.4 D�etermination de la ligne de baseLa d�etetion d'�ev�enements de mirolentille onsiste en la reherhe de points ons�eutifsqui s'�eartent de fa�on signi�ative d'une ligne de base pr�ealablement alul�ee. Cetteligne de base doit s'approher le plus possible du ux de l'�etoile qui en l'absened'un e�et de mirolentille gravitationnelle, 'est-�a-dire, pour une ourbe de lumi�ereplate et sans e�ets syst�ematiques, serait la moyenne des ux au long de ette ourbede lumi�ere. On d�erit ii deux m�ethodes possibles parmi d'autres pour d�eterminerette ligne de base, qui ont �et�e utilis�ees dans les analyses des Nuages de Magellan[Palanque-Delabrouille, 1997℄,[Lasserre, 2000℄.



164 Pr�eparation de l'analyse7.4.1 M�ethode 1 : D�etermination du mode de la distributiondu uxDans ette m�ethode, la ligne de base est hoisie �egale au mode de la distribution desux de la ourbe de lumi�ere. Le mode est donn�e par le sommet de la parabole ajust�ee surles trois anaux ou bins entr�es sur le anal ou bin le plus �elev�e. La largeur des bins esthoisie �egale �a la dispersion intrins�eque �I de la ourbe de lumi�ere, d�e�nie omme �etantl'�eart type de la distribution �i suivante�i = F (ti)��F (ti�1) + (F (ti+1)� F (ti�1))� (ti � ti�1)(ti+1 � ti�1)� ; (7.10)o�u �i est la di��erene entre le ux F (ti) et l'interpolation lin�eaire des deux points voisinsF (ti�1) et F (ti+1). La dispersion intrins�eque a l'avantage de n'être presque pas a�et�ee pardes utuations le long de la ourbe de lumi�ere, notamment en pr�esene d'un �ev�enementmirolentille. Pour que le alul de la ligne de base par ette m�ethode ne soit pas biais�e pardes mesures \�a probl�emes" qui subsistent dans les ourbes de lumi�ere (apr�es nettoyage desmauvaises images et mauvaises �etoiles), on pro�ede pr�ealablement au �ltrage de la ourbede lumi�ere. Pour ela, on �elimine temporairement 1 les points d�efetueux au moyen d'un�ltre m�edian �a trois points, d�e�ni par la formule suivanteF 0(ti) = m�ediane(F (ti�1); F (ti); F (ti+1)) ; (7.11)o�u F 0(ti) est �egal au ux retenu parmi la fenêtre de trois points. L'erreur assoi�ee auux F 0(ti) est l'erreur du ux retenu.Bien que la m�ethode du mode de la distribution des ux se montre satisfaisante, ellepose des probl�emes lorsque le nombre de points dans la ourbe de lumi�ere est petit. Pours'a�ranhir du binning d'un histogramme dont les utuations statistiques peuvent alorsinduire une ligne de base qui ne orrespond pas �a la r�ealit�e, on d�etermine analytiquementle mode par la formule empirique suivantemode = m�ediane� 0:8 � (moyenne�m�ediane) ; (7.12)o�u le fateur 0:8 a �et�e optimis�e au moyen de la simulation d'�ev�enements de mirolentillesur les donn�ees r�eelles (d�erite dans la setion 7.5). Cette tehnique a la qualit�e d'utilisertous les points de mesure, sans n�eessiter un �ltrage pr�ealable de la ourbe de lumi�ere.Les deux approhes du alul du mode �etant ompl�ementaires, la pro�edure pourd�eterminer la ligne de base onsiste en deux passages. Dans une premi�ere �etape, onalule le mode de la distribution des ux par l'ajustement d'une parabole. Si l'ajus-tement �ehoue ou si le nombre de points dans le bin du maximum de la distributionest inf�erieur �a 15, on utilise l'approhe analytique. Une fois la ligne de base alul�ee,une premi�ere reherhe d'une utuation positive peut être e�etu�ee (voir setion 8.1.1pour la d�e�nition des utuations). Les points appartenant �a la utuation trouv�eesont supprim�es temporairement, ave une marge de s�eurit�e de 50% des deux ôt�es. Undeuxi�eme passage est alors men�e sur les mesures restantes ave la pro�edure de la premi�ere�etape. Toutefois si le nombre de points est inf�erieur �a 25, on alule analytiquement le1. Quelques mesures \�a probl�emes" qui s'�eartent de la moyenne des ux peuvent en e�et être un�ev�enement mirolentille de tr�es ourte dur�ee. Bien qu'en prinipe deux points d�efetueux ons�eutifsne soient pas rejet�es par le �ltre, par s�eurit�e, tous les points �ltr�es sont pris en ompte par la suitede l'analyse.



7.4 D�etermination de la ligne de base 165mode, ar alors le mode de l'histogramme n'est pas une estimation �able. Il est �evidentqu'en l'absene de utuation, on e�etue seulement un passage. Pour plus d'informationsur la m�ethode du mode de la distribution des ux se r�ef�erer �a [Palanque-Delabrouille, 1997℄.7.4.2 M�ethode 2 : Test des hangements de signeDans le test des hangements de signe, la ligne de base est donn�ee par le ux pour lequelon obtient le plus grand nombre de hangements de signe par rapport �a e même ux. Lapro�edure onsiste �a d�eterminer pour haque ux F (ti) (orrespondant �a haque pointde mesure de la ourbe de lumi�ere), ombien de paquets de points ons�eutifs s'�eartentpositivement et n�egativement au long de la ourbe de lumi�ere, relativement au ux F (ti)pris omme r�ef�erene. Chaque paquet (ou run) est d�e�ni omme une s�equene de d�eviationsdu même signe, pr�e�ed�ee et suivie de d�eviations de signe oppos�e (sauf pour les paquetssitu�es au d�ebut et �a la �n de la ourbe de lumi�ere). Cela signi�e que plusieurs points quis'�eartent de fa�on roissante en-dessus (ou en-dessous) du ux onsid�er�e, appartiennent aumême run. La ligne de base est alors �egale au ux orrespondant au nombre maximum deruns ou au nombre de runs nbrun qui maximise la variable NRUN suivanteNRUN = nbrun � n=2pn4 ; (7.13)o�u n est le nombre de points de la ourbe de lumi�ere.Cette variable NRUN peut être mieux omprise �a partir de la statistique sur laquelle sebase la m�ethode des hangements de signe. Si on onsid�ere une distribution de n variablesal�eatoires x1; : : : ; : : : ; xn selon une loi L (omme dans le as de notre ourbe de lumi�ere aven mesures de ux), la probabilit�e d'avoir une s�equene de run = p hangements de signe depart et d'autre de la m�ediane de la distribution, est obtenue par la loi binomialePB(run = p) = B(n; p; 12) = Cpn�12�n ��12�n�p= Cpn�12�2n�p : (7.14)La moyenne du nombre de hangement de signe est �egale �a hruni = n2 et la variane estdonn�ee par �2run = n4 . La loi binomiale s'approhe d'une gaussienne quand n devient grandet la probabilit�e se r�e�eritPG(run = x) = G(n2 ; n4 ; x) =r 2�n � e� (x�n=2)2n=2 : (7.15)Ainsi, la distribution de la variable NRUN d�e�nie par l'�equation 7.13, orrespondant�a M distributions D1; :::;DM (M ourbes de lumi�ere), a une forme gaussienne r�eduiteentr�ee sur z�ero. La distribution de la variable NRUN est partiuli�erement int�eressantepour d�eeler les �etoiles variables, ar les ourbes de lumi�ere de elles-i pr�esentent unnombre de runs petit.7.4.3 Comparaison des m�ethodesNous avons mentionn�e plus haut que le meilleur estimateur de la ligne de base est lamoyenne, en absene d'un �ev�enement de mirolentille et de syst�ematiques asym�etriques.



166 Pr�eparation de l'analysePour �evaluer la pr�eision des m�ethodes appliqu�ees sur les donn�ees ave et sans simulationde mirolentilles, nous allons omparer la valeur de la ligne de base �a la valeur moyennedes ux sur la ourbe de lumi�ere. Pour la d�etermination de la moyenne on pro�ede en troistemps. Lors de la deuxi�eme �etape, on �elimine tous les points �a plus de 3� de la moyenneobtenue dans le premier passage en onsid�erant tous les points. On e�etue une derni�ere�etape selon le même prinipe. Dans le as de la simulation, la moyenne est alul�ee sur lesourbes de lumi�ere avant g�en�eration des �ev�enements de mirolentille. Sur les �gures 7.14 ona repr�esent�e, pour les deux m�ethodes, la distribution de la variable de biaisB = Fbase � Fmoyen�intrins�eque ; (7.16)o�u �intrins�eque, introduit dans de la setion 7.4.1 sur la m�ethode du mode de la distri-bution des ux de la ourbe de lumi�ere, permet de omparer les biais des di��erentesourbes de lumi�ere, sans qu'ils d�ependent de la valeur du ux moyen des �etoiles. Ononstate que les distributions des biais pour les ouleurs rouge et bleue (les ourbes delumi�ere s'�etendent sur trois saisons Centre Galatique ave 250 mesures en moyenne)sont entr�ees sur z�ero, le biais moyen �etant tr�es faible pour les donn�ees sans simula-tion d'�ev�enements mirolentille. On v�eri�e �egalement que le biais moyen de la m�ethode2 du test des hangements de signe est plus �able que la m�ethode 1 du mode d'histogramme.Dans le as de ourbes de lumi�ere ave des �ev�enements mirolentille simul�es, onremarque un biais positif syst�ematique dû �a la g�en�eration d'�ev�enements longs. En e�et, onest alors en pr�esene de ourbes de lumi�ere dont globalement tous les points sont ampli��es,la ligne de base �etant en ons�equene diÆile �a identi�er. L'�evolution du biais en fontionde la dur�ee de l'�ev�enement mirolentille est lairement illustr�ee sur la �gure 7.15. Si onrevient �a la omparaison de la pr�eision des deux m�ethodes pour les ourbes simul�ees, onremarque que le biais moyen s'av�ere plus petit pour la m�ethode 1 que pour la m�ethode2, ontrairement au as des donn�ees sans simulation. Le but de notre analyse �etant eluide la d�etetion d'�ev�enements mirolentille, on a hoisit d'utiliser la m�ethode 1 pour lad�etermination de la ligne de base, lors de notre analyse.
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Estimation de la ligne de base

Courbes rouges-Methode 1 Courbes rouges-Methode 2

Courbes bleues-Methode 1 Courbes bleues-Methode 2

Ligne de base-avec simulation d evenements

Courbes rouges-Methode 1 Courbes rouges-Methode 2

Courbes bleues-Methode 1 Courbes bleues-Methode 2Fig. 7.14: Estimation de la ligne de base par la m�ethode 1 du mode d'histogramme et la m�ethode2 du test des hangements de signe. En haut nous avons repr�esent�e les donn�ees sans simulationd'�ev�enements de mirolentille. Les lignes de base des deux m�ethodes ne sont pas biais�ees (distributionentr�ee sur z�ero). La m�ethode 2 s'est r�ev�el�ee plus pr�eise que la m�ethode 1. En bas, on montre lesmêmes distributions pour les donn�ees ave simulation d'�ev�enements mirolentille. On onstate qu'unl�eger biais positif apparâ�t dû �a la g�en�eration d'�ev�enements longs. En e�et, la majorit�e des pointsde la ourbe de lumi�ere se trouvant ampli��es, le alul de la ligne de base est alors a�et�e par espoints. On remarque aussi que la m�ethode 1 est plus pr�eise que la m�ethode 2, ontrairement au asdes ourbes sans simulation d'�ev�enements.
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Precision de la ligne de base en fonction de la duree simulee-Methode 1

1<tEmc<45 45<tEmc<90

90<tEmc<135 135<tEmc<180Fig. 7.15: �Evolution de la pr�eision de la m�ethode 1 en fontion de la dur�ee des �ev�enements g�en�er�es.Lorsque les dur�ees des �ev�enements augmentent, le biais se d�egrade et l'estimation de la ligne de basedevient moins �able.
7.5 Simulation d'�ev�enements de mirolentilleLa simulation d'�ev�enements de mirolentille est indispensable pour l'analyse desdonn�ees. En e�et, pour d�eteter un signal de mirolentille, on ajuste les oupures �a ap-pliquer aux donn�ees en fontion de la fration d'�ev�enements simul�es que l'on garde apr�eshaque oupure. De plus, a�n d'obtenir la profondeur optique vers le Centre Galatique,il nous faut d�eterminer l'eÆait�e �nale de notre analyse, 'est-�a-dire, quelle fration demirolentilles simul�ees on onserve �a la �n de la s�erie de oupures, relativement au nombred'�ev�enements que l'on a introduits en entr�ee. Pour garantir l'homog�en�eit�e entre les donn�eesr�eelles et les �ev�enements arti�iels, de fa�on �a avoir les mêmes onditions d'observation(r�esolution photom�etriques similaires), on engendre des �ev�enements sur les vraies donn�eesave la m�ethode d�erite i-apr�es.7.5.1 M�ethode de simulationOn ommene par d�eterminer en trois �etapes le ux moyen d'une ourbe de lumi�eredonn�ee. Dans la premi�ere on prend en ompte toutes les mesures (elles qui restent apr�esle nettoyage des images et de la ourbe de lumi�ere). Lors de la deuxi�eme �etape, on utiliseseulement les mesures qui se trouvent �a moins de trois �earts type de la moyenne, alul�es�a la premi�ere �etape, pour s'a�ranhir de points �a probl�emes. On obtient ainsi une nouvellemoyenne plus �able et on ex�eute un dernier passage selon le même prinipe pour aboutir



7.5 Simulation d'�ev�enements de mirolentille 169�a une moyenne �nale. On multiplie ensuite le ux moyen par l'ampli�ation qui est unefontion du temps et des trois param�etres qui arat�erisent un �ev�enement mirolentille, leparam�etre d'impat u0, la date du maximum d'ampli�ation t0 et la dur�ee de l'�ev�enementtE. On obtient ainsi une ourbe de lumi�ere simul�ee ave un ux F 0(ti) pour haque date ti.Au ux F 0(ti) on assoie une erreur �egale �a l'erreur de la mesure originale multipli�ee parun fateur qui traduit pour l'image i la d�ependane de l'erreur au ux. Finalement, pourque la ourbe de lumi�ere simul�ee soit omparable �a la r�ealit�e, on orrige les ux F 0(ti) enlui ajoutant le même �eart qu'il y avait entre le ux original F (ti) et le ux moyen, divis�epar l'erreur originale. La pro�edure de simulation est d�erite par les �equations suivantesF 0(ti) = fluxbase �A(ti) + n�(ti)� �0(ti) (7.17)o�u8><>: �0(ti) = �(ti)� Errext(fluxbase�A(ti);i)�fluxbase�A(ti)Errext(fluxbase;i)�fluxbasen�(ti) = F (ti)�fluxbase�(ti) (7.18)7.5.2 G�en�eration des param�etresLorsque l'on veut engendrer un �ev�enement de mirolentille, on tire de fa�on al�eatoireles param�etres u0; t0 et tE arat�erisant la ourbe de Pazy�nski.Distribution de u0Le param�etre d'impat u0 d�epend de la on�guration g�eom�etrique des positions de lalentille et de la soure. On tire de fa�on uniforme entre u0 = 0 et u0 = 2. On ne va pasau-del�a de ette derni�ere limite, ar elle orrespond d�ej�a �a une ampli�ation de A = 1:06,diÆilement d�etetable si l'on se rappelle la pr�eision de nos ourbes de lumi�ere qui est del'ordre de 4-5% (voir �g. 6.18). Lorsque l'on a des e�ets de taille �nie on peut pousser ettelimite plus loin, jusqu'�a u0 ' 4:5.Distribution de tELa dur�ee d'un �ev�enement de mirolentille traduit les arat�eristiques physiques de lalentille qui l'a engendr�e, notamment sa masse, sa vitesse transverse et sa position. Or selon lamasse typique de la population des �etoiles-lentille, ertaines dur�ees vont être plus fr�equentesque d'autres. Dans le as des �ev�enements mirolentille vers le Centre Galatique, il y a unex�es de ourtes dur�ees par rapport au nombre attendu, �eventuellement dû �a des nainesbrunes dans le disque ou dans le bulbe. Certaines dur�ees sont don plus probables qued'autres. Pour que ela transparesse dans les �ev�enements mirolentille simul�es, on peutfaire une g�en�eration uniforme selon une loi de distribution en ln(tE) qui favorise les ourtesdur�ees. Ainsi, �a partir d'un nombre al�eatoire X tir�e dans l'intervalle [ln(tE;min); ln(tE;max)℄,o�u tE;min = 1 jour et tE;max = 180 jours sont les dur�ees minimum et maximum hoisies, onobtient la dur�ee simul�ee tE = eX (7.19)On peut n�eanmoins aussi hoisir que toutes les dur�ees aient la même probabilit�e d'êtreg�en�er�ees. Dans e as on tire simplement tE entre 1 jour et 180 jours, omme pour lesparam�etres u0 et t0. Le type de distribution n'a en tout as pas d'importane sur l'estimationde l'eÆait�e de notre analyse. Nous avons n�eanmoins hoisi un tirage al�eatoire sur unedistribution en ln(tE) pour simuler des mirolentilles sur les donn�ees r�eels.



170 Pr�eparation de l'analyseDistribution de t0La date du maximum d'ampli�ation t0, est �egalement g�en�er�ee de fa�on al�eatoire etuniforme (tous les dates sont �equiprobables) dans la p�eriode d'observation. Pour permettrela d�etetion d'�ev�enements qui ont une ampli�ation juste avant ou peu apr�es les limitestemporelles des observations, on tire t0 dans l'intervalle [Tmin � 180; Tmax + 180℄ jours, o�uTmin est la date du premier jour d'observation et Tmax du dernier jour.
Distribution des parametres generes

parametre d impact u0mc

instant du maximum d amplification t0mc

duree d Einstein (A01.34) TEMCFig. 7.16: Distribution des param�etres g�en�er�es pour la simulation d'�ev�enements de mirolentille. Enhaut et au milieu, on peut voir la distribution du param�etre d'impat u0 et l'instant du maximumd'ampli�ation t0, g�en�er�es de fa�on uniforme. En bas, on montre la distribution de la dur�ee des�ev�enements mirolentille tE , tir�ee al�eatoirement entre 1 jour et 180 jours, selon une loi logarithmiqueen tE .Sur la �gure 7.17 on montre la ourbe de lumi�ere originale d'une �etoile et l'�ev�enementmirolentille simul�e sur ette même ourbe de lumi�ere.
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Fig. 7.17: Simulation d'un �ev�enement mirolentille sur les donn�ees. En haut, on montre l'�ev�enementmirolentille engendr�e. En bas, on peut voir la ourbe de lumi�ere originale.
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Chapitre 8Analyse des donn�ees EROSII versle Centre GalatiqueSommaire8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille . . 1748.1.1 D�e�nition et reherhe d'une utuation . . . . . . . . . . . 1748.1.2 Reouvrement temporel des utuations rouge et bleue . . 1758.1.3 Reherhe d'une utuation signi�ative . . . . . . . . . . . 1768.1.4 �Elimination des �etoiles variables . . . . . . . . . . . . . . . 1798.1.5 Coupure sur la qualit�e de l'ajustement d'un e�et mirolen-tille par rapport �a l'ajustement d'un ux onstant . . . . . 1898.1.6 Coupure sur les param�etres de l'ajustement mirolentille . . 1908.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupures . . . . . . . . 195Dans e hapitre, on pr�esente la premi�ere analyse d'une partie des donn�ees EROS IIvers le Centre Galatique. Les hamps analys�es ont �et�e hoisis en fontion du plus grandnombre de mesures e�etu�ees apr�es 3 saisons d'observation, eux ave le plus grand nombrede g�eantes rouges ayant �et�e les plus suivis. Nous avons retenu 15 hamps, g607, g610,g611, g612, g613, g614, g615, g617, g618, g619, g620, g624, g625, g626, g627,dont les positions en oordonn�ees galatiques sont illustr�ees sur la �gure 5.5. Pour ettep�eriode de , les ourbes de lumi�ere poss�edent environ 350 mesures dans haque ouleur.La surfae qui orrespond �a notre �ehantillon est don de 15 deg2, situ�es �a une longitude�1Æ < l < 6Æ25 et une latitude �6Æ4 < b < �2Æ2. On rappelle que pour la fabriation desatalogues de r�ef�erene (un par quart de CCD), on a s�eletionn�e seulement les �etoiles lesplus brillantes pour s'a�ranhir le plus possible des e�ets syst�ematiques dus au blending.Ainsi, les atalogues ontiennent 2:7 � 106 �etoiles dont l'analyse des ourbes de lumi�eresera pr�esent�ee i-apr�es. On d�erira, au long du hapitre, les di��erents rit�eres de s�eletionvisant �a �eliminer les �etoiles stables et les �etoiles intrins�equement variables, a�n de d�eelerun signal de mirolentille gravitationnelle. En onlusion, on donne une premi�ere estimationde l'eÆait�e de notre analyse en montrant la fration d'�etoiles satisfaisant haque oupure.173



174 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre Galatique8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de miro-lentilleLe hoix des rit�eres de s�eletion ob�eit aux arat�eristiques des �ev�enements mirolentille.Pour tenir ompte des formes vari�ees que eux-i peuvent pr�esenter, lorsqu'il s'agit parexemple d'�etoiles-soures doubles ou de lentilles binaires, nos oupures de s�eletion doiventêtre suÆsamment larges. L'optimisation des oupures se fait en essayant de garder le plusgrand nombre d'�ev�enements mirolentille simul�es sur les donn�ees, alors que l'on tented'�eliminer le maximum de faux andidats. Ainsi, on applique les mêmes rit�eres de s�eletionsimultan�ement aux ourbes de lumi�ere ave et sans simulation. La pr�esene d'un �ev�enementmirolentille se traduit par l'ampli�ation du ux de base durant un ertain temps aulong de la ourbe de lumi�ere dans les deux ouleurs, en l'ourrene Reros et Beros ; leph�enom�ene �tant purement g�eom�etrique et don ahromatique, il est naturel de faire uneanalyse biouleur. Autrement dit, on impose les mêmes oupures aux deux ouleurs etlorsqu'on fait l'ajustement d'un e�et de mirolentille sur les ourbes de lumi�ere on prenden ompte les mesures rouges et bleues simultan�ement. L'analyse biouleur permet des'a�ranhir plus eÆaement des faux andidats et garantit plus ais�ement l'authentiit�ed'un �ev�enement quand l'ampli�ation est visible dans les deux ouleurs.Pour illustrer les di��erentes oupures, nous avons pris omme exemple l'analyse duhamp g607, tout en indiquant �a la �n du hapitre l'e�et des oupures sur l'ensemble deshamps.8.1.1 D�e�nition et reherhe d'une utuationComme on l'a d�ej�a mentionn�e, un e�et de mirolentille se manifeste par l'ampli�ationdu ux de base pendant une ertaine dur�ee limit�ee et de fa�on sym�etrique dans le temps.Par ons�equent, il faut reherher une utuation de N points ons�eutifs qui s'�eartentsigni�ativement de la ligne de base d�etermin�ee pr�ealablement. On parle de utuationpositive quand la d�eviation se situe au-dessus de la ligne de base et de utuation n�egativequand elle se fait au-dessous (les �etoiles variables en poss�edent de part et d'autre de la lignede base). Les rit�eres de d�etetion d'une utuation (positive ou n�egative) sont les suivants� D�emarrage d'une utuationUne utuation d�emarre quand une des mesures i d�evie d'au moins 1� de la ligne debase, o�u � est l'erreur de la mesure i. L'�eart entre le ux d'un ertain point et la ligne debase est donn�e en unit�es de �.� Fin d'une utuationOn arrive �a la �n d'une utuation, lorsqu'au moins 3 mesures ons�eutives se situent�a moins de 1� de la ligne de base.� Validation d'une utuationLa utuation est valid�ee si au moins 5 mesures omprises entre le d�ebut et la �n deelle-i se trouvent �a au moins 1� de la ligne de base. Pour tenir ompte des mesures �aprobl�emes qui peuvent persister dans les ourbes de lumi�ere apr�es nettoyage des donn�ees(setion 7.2), la utuation peut ontenir deux mesures en-dessous de la ligne de base (ouen-dessus, si la utuation est n�egative).



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 175Si on suppose que les points de mesure se r�epartissent de fa�on gaussienne par rapport�a la ligne de base Fbase, la probabilit�e que N points ons�eutifs s'�eartent du même ôt�e deelle-i d'au moins la distane xi = j(Fi � Fbase)=�ij est donn�ee parP(Xi > xi; 8i 2 [1; N ℄) = i=NYi=1 P(Xi > xi) (8.1)= i=NYi=1 12 Erf� xip2� ; (8.2)o�u Erf est la fontion erreur. La signi�ation statistique de la utuation peut alorsêtre estim�ee par l'oppos�e du logarithme de P, selon la formuleLPN = N log 2� i=NXi=1 log�Erf� xip2�� : (8.3)L'estimateur LPN �etant toujours positif par d�e�nition, on fait la distintion entre uneutuation positive et n�egative en a�etant arbitrairement un signe positif �a la premi�ere etun n�egatif �a la deuxi�emeLPN > 0, flutuation positiveLPN < 0, flutuation n�egative : (8.4)Plus les valeurs de LPN sont grandes en valeur absolue, plus la utuation estimportante. En omparaison ave l'estimateur statistique bas�e sur une loi de �2, LPNfavorise les petites utuations ave beauoup de mesures, au lieu de elles ontenantjuste quelques points divergents (grandes valeurs de �2) �eventuellement d�efetueux. Surla �gure 8.1 on donne un exemple pour une �etoile variable, d'une premi�ere bosse positive(limit�ee par les droites vertiales en trait plein) et une deuxi�eme �egalement positive (droitesvertiales en pointill�es), mais moins signi�ative.Nous pouvons maintenant appliquer notre premi�ere oupure. Elle onsiste �a s�eletionnerles ourbes de lumi�ere dont la utuation prinipale rouge et bleue est positiveCoupure 1 : � LPN (Rouge) > 0LPN (Bleue) > 0 (8.5)Sur la �gure 8.2, on a repr�esent�e la distribution de la signi�ation de la utuation prin-ipale, pour les donn�ees sans simulation d'�ev�enements mirolentille et ave simulation. Ononstate qu'une grande partie des ourbes de lumi�ere est �elimin�ee par ette oupure, environ84%. De même pour les ourbes ave simulation, de l'ordre de 50%. Il s'agit essentiellementd'�ev�enements g�en�er�es ave de grands param�etres d'impat (petites ampli�ations) ou dansdes trous d'observations entre deux saisons.8.1.2 Reouvrement temporel des utuations rouge et bleueNous avons mentionn�e plus haut que le signal de mirolentille doit être ahromatique.Bien que le blending induise une hromatiit�e plus au moins importante selon la ouleur del'�etoile mirolentill�ee et elle de sa voisine, la utuation aura toujours lieu simultan�ementdans les deux ouleurs rouge et bleue. On fait remarquer que ei est �egalement le as
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Fig. 8.1: Exemple de la d�etetion d'une premi�ere et deuxi�eme bosse sur une ourbe de lumi�ere. Onest en pr�esene d'une �etoile variable ave plusieurs utuations. Les limites de la bosse prinipaled�etet�ee sont signal�ees par les deux droites vertiales en trait plein. Celles de la deuxi�eme bosse sontmontr�ees par les droites en pointill�e. La �gure du haut orrespond �a la ourbe de lumi�ere rouge,elle d'en bas �a la ourbe des mesures bleues.pour la majorit�e des �etoiles variables dont on essayera de s'a�ranhir par la suite au moyend'autres rit�eres ('est pr�eis�ement le as de la �gure 8.1). Ainsi, a�n de r�eup�erer lesourbes de lumi�ere ave des utuations rouge et bleues simultan�ees, on demande �a e queleur reouvrement temporel ob�eisse �a la ondition suivanteCoupure 2 : Rt = IRT IBIRS IB � 10% (8.6)o�u IR et IB sont les intervalles de temps des utuations rouge et bleue respetivement.La �gure 8.3 illustre la distribution du reouvrement des bosses rouge et bleue prinipales.Pour une grande partie des ourbes de lumi�ere (60%) restantes apr�es la premi�ere oupure,les bosses rouges et bleues ne o��nident pas dans le temps. Cependant pour les donn�ees avesimulation d'un e�et de mirolentille, seulement 18% des ourbes de lumi�ere ne poss�edentpas la simultan�eit�e des utuations prinipales dans les deux ouleurs.
8.1.3 Reherhe d'une utuation signi�ativeLa plupart des andidats s�eletionn�es apr�es les premi�eres deux oupures poss�edent desutuations de faible signi�ation statistique, tandis que les �ev�enements mirolentille simul�esarriv�es au même stade de l'analyse, montrent lairement des valeurs �elev�ees. Il est don
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Distribution de la signification de la bosse principale

Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607

Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607

Distribution de la signification de la bosse principale

Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607

Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Fig. 8.2: Distribution de la signi�ation de la utuation prinipale pour illustrer la premi�ereoupure (LPN > 0). La majorit�e des donn�ees est �elimin�ee par ette oupure, seulement 16% desourbes de lumi�ere �etant retenues. Une grande partie des donn�ees ave simulation sont �egalement�elimin�ees, 50% : il s'agit d'�ev�enements g�en�er�es ave des petites ampli�ations ou dans des trousd'observation. La zone hahur�ee sur les histogrammes orrespond aux donn�ees �elimin�ees.
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Recouvrement en temps des bosses rouge et bleue

Donnees champ cg607Donnees champ cg607Donnees champ cg607

Recouvrement en temps des bosses rouge et bleue

Simulation champ cg607Simulation champ cg607Simulation champ cg607Fig. 8.3: Distribution du reouvrement en temps des utuations prinipales rouge et bleue, apr�esavoir appliqu�e la oupure 1. Une grande partie des ourbes de lumi�ere restantes apr�es premi�ereoupure sont �elimin�ees, ar les bosses prinipales o��nident dans les deux ouleurs pour seulement40% d'entre elles. En revanhe, la plupart des donn�ees ave simulation sont retenues (82%). La zonehahur�ee sur les histogrammes orrespond aux donn�ees �elimin�ees. Le pi des reouvrements nulsorrespondant �a une absene de reouvrement.



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 179souhaitable de faire une oupure sur la variable LPN , a�n d'�eliminer les ourbes de lumi�eredont les utuations sont peu signi�ativesCoupure 3 : � LPN (Rouge) > 40LPN (Bleue) > 40 (8.7)La distribution de la signi�ation des utuations prinipales positives sur la �gure 8.4,montre que les �ev�enements simul�es s�eletionn�ees par les rit�eres pr�e�edents passent etteoupure pour la grande majorit�e des as (82%). Sont retenus seulement 39% des donn�ees.8.1.4 �Elimination des �etoiles variablesLes oupures pr�e�edentes �eartent les ourbes de lumi�ere qui ne pr�esentent pas de u-tuations importantes : il s'agit essentiellement de utuations statistiques ou syst�ematiquesdes �etoiles stables. Ainsi, les ourbes de lumi�ere retenues orrespondent �a des �etoilesvariables, ainsi qu'�a quelques �etoiles dont la photom�etriquie est d�efetueuse �eventuellementpour des raisons li�ees �a leur environement et aux �ev�enements de mirolentille reherh�es.Nous devons par ons�equent nous onentrer maintenant sur l'�elimination des �etoilesvariables qui onstituent le prinipal bruit de fond �a ette �etape de l'analyse.� Coupure sur la r�egularit�e de la ourbe de lumi�ereLes �etoiles variables de tr�es ourte dur�ee, omme ertaines RR Lyr� de p�eriodeinf�erieure �a 1 jour, pr�esentent des ourbes de lumi�ere tr�es instables ou dispers�ees, ar notrestrat�egie d'observation ne permet pas de ouvrir onvenablement un si ourt intervallede temps. Une reherhe de p�eriodiit�e permettrait de rep�erer e type d'�etoiles. Cettepro�edure est n�eanmoins tr�es oûteuse en temps de alul, e qui nous am�ene �a pr�ef�ererune m�ethode plus simple, mais satisfaisante pour e qui nous int�eresse ii.Sur la ourbe de lumi�ere de la �gure 8.5, on peut remarquer que les variations desux d'un point �a l'autre sont bien sup�erieures aux erreurs photom�etriques. La dispersionintrins�eque �int, que nous avons d�e�nie dans la setion 7.4.1 et qui traduit la r�egularit�e d'uneourbe de lumi�ere, est tr�es �elev�ee pour les �etoiles en question. Ainsi, pour s�eletionner lesourbes de lumi�ere pr�esentant des variations assez r�eguli�eres, on exige la ondition suivanteCoupure 4a : � �int(Rouge) < 2:5�int(Bleu) < 2:5 (8.8)La oupure sur la dispersion intrins�eque �elimine une partie du bruit de fond. En e�etsur la �gure 8.6 o�u on a repr�esent�e la distribution de ette variable, on onstate que 33%des ourbes de lumi�ere sont �eart�ees. Seulement 7% des ourbes de lumi�ere ave simulationd'un e�et de mirolentille sont oup�ees.� Coupure sur la orr�elation des ux rouges et bleus hors bosseLes �etoiles variables de p�eriode bien �ehantillonn�ee par nos donn�ees, allant de quelquesjours �a plusieurs ann�ees (3 ans en e qui onerne les donn�ees de ette th�ese), pr�esententdes variations r�eguli�eres tr�es orr�el�ees entre les ux rouges et bleus. Nous avons vupr�e�edemment dans la setion 7.3 au sujet de la orretion des ux, que la variable de Fi-sher �etait tr�es utile pour rep�erer e genre d'�etoiles, ar elle est une fontion de la orr�elation�fr�fb des ux rouge fr et bleu fb
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Distribution de la signification de la bosse principale

Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607

Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607

Distribution de la signification de la bosse principale

Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607

Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Fig. 8.4: Distribution de la signi�ation de la utuation prinipale illustrant la troisi�eme oupure(LPN > 40), apr�es avoir appliqu�e les oupures 1 et 2. Sur es histogrammes les donn�ees �elimin�eessont indiqu�ees par la zone hahur�ee. Ainsi, seulement 39% des ourbes de lumi�ere restant apr�es lesoupures pr�e�edentes sont s�eletionn�ees, tandis que 82% des ourbes ave simulation sont retenues.
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Courbe de lumiere irreguliere

Fig. 8.5: Exemple d'une ourbe de lumi�ere irr�eguli�ere. La variation, tr�es importante des ux d'unpoint �a l'autre est sup�erieure aux erreurs photom�etriques. Cette �etoile passe les rit�eres pr�e�edents.Elle sera �elimin�ee par la oupure sur la dispersion intrins�eque �int qui arat�erise la r�egularit�e d'uneourbe de lumi�ere. La �gure du haut orrespond aux ux rouges et elle du bas aux mesures bleues.
F (�fr�fb) = 0:5�pN � 3� ln�1 + �fr�fb1� �fr�fb� ; (8.9)o�u N est le nombre de paires de mesures simultan�ees sur les ourbes de lumi�ere. On peutainsi mieux diserner les oeÆients de orr�elation prohes et ajuster alors plus �nementla oupure pour l'�elimination d'�etoiles variables. Cependant, il ne faut pas oublier queles �ev�enements de mirolentille pr�esentent �egalement une grande orr�elation entre les uxrouge et bleu �a ause de l'ampli�ation dans les deux ouleurs. Par ons�equent, il fautaluler la variable de Fisher F (�fr�fb) en dehors de la utuation prinipale. Cei permetde garder les andidats mirolentille et de rep�erer les �etoiles variables qui poss�edent d'autresvariations de ux en dehors de la prinipale bosse trouv�ee. Sur la �gure 8.7 on montreun exemple d'�etoile variable dont les ux rouges (ourbe d'en haut) et bleus (ourbe d'enbas) sont orr�el�es. On a signal�e par deux droites vertiales (trait plein) les limites de lautuation prinipale d�etet�ee.La oupure alors appliqu�ee est la suivanteCoupure 4b : F (�fr�fb) < 13 : (8.10)Pour s'assurer que nous n'utilisons pas les mesures extrêmes de haque ôt�e de la bossequi ne sont pas ontenues dans les limites de elle-i, pouvant alors induire une orr�elationau risque de perdre le andidat, on enl�eve un intervalle de temps �egal �a une bosse et demie(un quart de haque ôt�e) pour le alul de la variable de Fisher. A�n de ne pas rejeter lesourbes de lumi�ere dont la orr�elation des ux rouge et bleu �fr�fb est en r�ealit�e due auxe�ets syst�ematiques induits par la d�ependane du ux au seeing et �a l'airmass, la oupure
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Distribution de la dispersion intrinseque

Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607

Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607

Distribution de la dispersion intrinseque

Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607

Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Fig. 8.6: Distribution de la dispersion intrins�eque �int. Cette oupure permet d'�eliminer les �etoilesdont la ourbe de lumi�ere est tr�es dispers�ee ou irr�eguli�ere. Une partie importante des donn�ees (33%)est oup�ee, orrespondant prinipalement au bruit de fond d'�etoiles variables de tr�es ourte p�eriode,inf�erieure �a 1 jour. La plupart des donn�ees ave simulation d'un e�et de mirolentille (93%) sontretenues lors de ette oupure.
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Fig. 8.7: Exemple d'une �etoile variable orr�el�ee en rouge et bleu. La variable de Fisher F (�fr�fb)est d�etermin�ee en dehors de la utuation prinipale signal�ee par les deux droites vertiales en traitplein. Cei permet de ne pas ouper les andidats mirolentilles, ar leurs ux rouge et bleu sont�egalement orr�el�es lors de l'ampli�ation. La ourbe du haut orrespond au ux rouge et elle dubas aux mesures bleues.sur la variable de Fisher F (�fr�fb) est faite seulement pour les ourbes de lumi�ere ayant�et�e orrig�ees de es e�ets.La distribution de la variable de Fisher est illustr�ee sur la �gure 8.8. On y a repr�esent�eles oupures sur les donn�ees ave et sans simulation. La zone hahur�ee indique les ourbesde lumi�ere �elimin�ees. Le nettoyage des bruits de fond est poursuivi ave 5% de donn�eesoup�es. Pour la simulation la fration de ourbes de lumi�ere retenues reste tr�es �elev�ee, del'ordre de 98%.� Coupure sur la stabilit�e de la ligne de baseLa oupure sur la stabilit�e de la ligne de base est ompl�ementaire des oupures 4a et4b. D'une part, elle permet de s'a�ranhir des ourbes de lumi�ere pr�esentant une grandedispersion intrins�eque. D'autre part, es �etoiles dont la orr�elation du ux ave le seeing etl'airmass n'a pas �et�e orrig�ee vont pouvoir être rep�er�ees ave ette oupure. Sur la �gure8.9, on montre un exemple d'une �etoile variable qui n'a pas �et�e �elimin�ee par la oupuresur la dispersion intrins�eque �int, ar sa ourbe de lumi�ere est assez r�eguli�ere. Bien queles ux rouges et bleus soient orr�el�es, elle a �egalement pass�e la oupure sur la variablede Fisher F (�fr�fb). En e�et, le ux de base �etant sous-estim�e 1, la utuation prinipaled�etet�ee ouvre toute la ourbe de lumi�ere, surtout dans la ouleur bleue (ourbe d'en bas).1. On rappelle que la ligne de base est l�eg�erement sous-estim�ee pour favoriser la d�etetion deutuations positives
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Distribution de la variable de Fisher F(ρf r - f b)

Donnees champ cg607Donnees champ cg607

Distribution de la variable de Fisher F(ρf r - f b)

Simulation champ cg607Simulation champ cg607Fig. 8.8: Distribution de la variable de Fisher F (�fr�fb). En haut on a repr�esent�e les donn�ees, dont5% sont oup�es. En bas, on peut voir les donn�ees ave simulation dont 2% sont �elimin�es. La zonehahur�ee indique les donn�ees qui ne sont pas retenues.



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 185La d�etermination de la orr�elation en dehors de la premi�ere bosse est don impossible fautede points disponibles. Une oupure sur la stabilit�e de la ligne de base permet n�eanmoinsd'�eliminer e type d'�etoiles.

Fig. 8.9: Exemple d'une �etoile ave une ligne de base instable. On a repr�esent�e les ourbes delumi�ere rouge (en haut) et bleue (en bas). On onstate que la sous-estimation du ux de base faitque la utuation prinipale ouvre toute la ourbe de lumi�ere. La orr�elation des ux ne peut donpas être alul�ee en dehors de la bosse. Cependant, une oupure sur la stabilit�e de la ligne de basepermet d'�eliminer ette �etoile.Ainsi, on retient seulement les ourbes de lumi�ere dont la ligne de base est stable endehors de la utuation prinipale obtenue par l'ajustement d'une ourbe de Pazy�nskiind�ependamment sur les ouleurs rouge et bleueCoupure 4 : 8>><>>: �2base(Rouge) = �2ml dans base(Rouge)Nddlbase(Rouge) < 5�2base(Bleue) = �2ml dans base(Bleu)Nddlbase(Bleu) < 5 ; (8.11)o�u �2base est la qualit�e de l'ajustement dans la base et Nddlbase est le nombre de degr�esde libert�e de l'ajustement. Sur la �gure 8.10 on peut onstater que 16% des donn�ees ont�et�e oup�ees, alors que seulement 2% des donn�ees ave simulation ont �et�e �elimin�ees.� Coupure sur la orr�elation des ux rouges et bleus hors bosse trouv�eepar l'ajustement d'un e�et de mirolentilleNous avons mentionn�e plus haut qu'il arrive que la sous-estimation de la ligne de based'une �etoile variable pr�esentant plusieurs variations durant notre p�eriode d'observation(� 3 ans), soit plus importante que pour la moyenne des ourbes de lumi�ere. Dans e as,les limites de la utuation prinipale d�etet�ee peut ontenir toutes les bosses de l'�etoilevariable. Il est alors naturel que le nombre de points en dehors de la utuation, n�eessairespour d�eterminer la orr�elation des ux rouges et bleus, soit insuÆsant. Pour les �etoiles quin'ont pas non plus pu être �elimin�ees par le rit�ere de la stabilit�e de la ligne de base, onpro�ede alors �a une deuxi�eme tentative de d�etermination de la variable de Fisher, mais
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Distribution du χ2 BASE/NDDL BASE

Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607

Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607

Distribution du χ2 BASE/NDDL BASE

Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607

Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Fig. 8.10: Distribution du �2base=nddlbase pour illustrer la oupure sur la stabilit�e de la ligne debase. En haut on a repr�esent�e les donn�ees et en bas les donn�ees ave simulation d'une ampli�ation.Cette oupure permet de s'a�ranhir des �etoiles variables qui n'ont pas pu être �elimin�ees par laoupure sur la orr�elation des ux rouges et bleus en dehors de la utuation prinipale. Le �2basede l'ajustement dans la base d'une ourbe de Pazy�nski donne une estimation de la stabilit�e de laligne de base, que l'on peut utiliser omme rit�ere de s�eletion.



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 187en ne onsid�erant pas les points hors de la utuation prinipale trouv�ee par l'ajustementd'un e�et de mirolentille en tenant ompte des deux ouleurs simultan�ement (ajustementbiouleur). Sur la �gure 8.11 on montre l'exemple d'une �etoile variable dont le alul dela orr�elation n'a pas pu être e�etu�e faute de suÆsamment de mesures. En e�et, onrappelle qu'en plus de la bosse on enl�eve par s�eurit�e enore l'�equivalent d'une demi-bosse(un quart de haque ôt�e) pour �eviter d'inlure des points qui appartiendraient au d�ebutde la mont�ee ou �a la �n de la desente de l'ampli�ation dans le as d'un �ev�enementmirolentille. On peut alors utiliser les limites de la utuation trouv�ee par l'ajustementmirolentille biouleur. On onsid�ere que le d�ebut de la bosse orrespond au moment o�ul'ampli�ation devient sup�erieure �a 1%. De même pour la �n de la bosse qui o��nide avele retour de l'ampli�ation �a 1%. On peut se demander pourquoi on n'utilise pas toujoursette m�ethode pour la d�etermination de la orr�elation. Il arrive que la bosse ajust�ee ouvrel'ensemble des variations de la ourbe de lumi�ere. Il s'av�ere alors �a nouveau impossible dealuler la orr�elation hors bosse sans mesures suÆsantes. Il arrive aussi que l'ajustement aitsimplement �ehou�e. C'est pourquoi ette m�ethode est ompl�ementaire des oupures 4b et 4.

Fig. 8.11: Exemple d'�etoile variable dont la bosse prinipale, limit�ee par les traits pleins, est troplongue pour permettre le alul de la orr�elation des ux rouges et bleus hors de ette bosse. Cesux sont tr�es orr�el�es si l'on onsid�ere plutôt la bosse d�etermin�ee par l'ajustement d'une ourbe dePazy�nski, qui s'approhe d'un des maxima de l'�etoile.La oupure appliqu�ee est �equivalente �a elle faite auparavant sur la variable de FisherCoupure 4d : FML2(�fr�fb) < 13 : (8.12)o�u FML2(�fr�fb) est la variable de Fisher alul�ee en dehors de la bosse d�etermin�eepar l'ajustement biouleur. La �gure 8.12 illustre la distribution de la variable de Fisher etla oupure e�etu�ee sur les donn�ees ave et sans simulation. Dans les deux as on a �elimin�eenore 1% des ourbes de lumi�ere.
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Distribution de la variable de Fisher FML(ρf r - f b)

Donnees champ cg607Donnees champ cg607

Distribution de la variable de Fisher FML(ρf r - f b)

Simulation champ cg607Simulation champ cg607Fig. 8.12: Distribution de la variable de Fisher FML2(�fr�fb). La orr�elation des ux rouges etbleus est ette fois-i alul�ee en dehors de la utuation trouv�ee par l'ajustement mirolentillebiouleur. La zone en hahur�ee repr�esente les donn�ees oup�ees, de l'ordre de 1% pour les deux asde donn�ees ave et sans simulation.



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 189L'objetif de l'ensemble des oupures 4a; 4b; 4 et 4d �etait de nettoyer nos donn�ees duprinipal bruit de fond ompos�e par les �etoiles variables. Celles-i repr�esentent 1 �a 2% dela totalit�e des �etoiles. On peut v�eri�er qu'ave les oupures en question nous avons en e�et�elimin�e environ 1% des �etoiles existantes en d�ebut d'analyse.8.1.5 Coupure sur la qualit�e de l'ajustement d'un e�et miro-lentille par rapport �a l'ajustement d'un ux onstantA�n de s�eletionner les ourbes de lumi�ere dont la utuation prinipale est ompatibleave un �ev�enement mirolentille, il nous faut un estimateur de la signi�ation de l'ajuste-ment d'une ourbe de Pazy�nski. Les �ev�enements dus^�a des lentilles ou des soures doublespeuvent avoir des formes tr�es di��erentes (ave des doubles pis) des as standard. E�e-tuer simplement un ajustement d'un e�et mirolentille pourrait ne pas être suÆsant pourd�eteter les andidats exotiques. C'est pourquoi on utilise un estimateur semi-empiriquepermettant de quanti�er l'am�elioration qu'apporte un ajustement de mirolentille simplepar rapport �a un ajustement d'un ux onstant��2 = �2te � �2ml�2ml=Nddl 1p2Nddl 1pNddl dans bosse=Nddl ; (8.13)o�u �2te orrespond au �2 de l'ajustement d'une onstante et �2ml �a elui d'une ourbe dePazy�nski. Les variables Nddl et Nddl dans bosse se r�ef�erent au nombre de degr�es de libert�e del'ajustement sur toute la ourbe de lumi�ere et �a elui dans la bosse. Cet estimateur prenden ompte la variation de la signi�ation de l'ajustement ave le nombre de points dans laourbe de lumi�ere (d�ependane en pNddl) et il favorise partiuli�erement les utuationsde ourtes dur�ees (d�ependane en pNddl dans bossepNddl), omme il est souhaitable pournotre type de reherhe. On tente en e�et de d�eeler des �ev�enements de ourte dur�ee�eventuellement dus �a une nouvelle population de naines brunes dans le bulbe ou dans ledisque. Si auun signal signi�atif n'est retrouv�e, l'ex�es de ourtes dur�ees vers le CentreGalatique est tr�es probablement dû �a un e�et de blending.La oupure appliqu�ee aux donn�ees est la suivanteCoupure 5 : � ��2 > 70 t02 < 3100 jours ou tE2 > 600 jours��2 > 100 t02 � 3100 jours et tE2 � 600 jours ; (8.14)o�u l'index 2 de la dur�ee tE2 et du temps du maximum d'ampli�ation t02, rappelle queles ajustement sont fait en onsid�erant simultan�ement les mesures rouges et bleues. Onposs�ede deux jeux de oupures pour des loalisations du pi d'ampli�ation �a des p�eriodesdi��erentes. Nous avons onstat�e, omme dans d'autres analyses EROS II, notamment elledu Grand Nuage de Magellan, l'apparition d'un plateau de ux lors de la troisi�eme saisond'observation pour une faible fration d'�etoiles. Sur la �gure 8.13 on montre un exempled'une ourbe de lumi�ere pr�esentant et e�et. Ces �etoiles sont syst�ematiquement d�etet�eesave un pi en troisi�eme saison. Il ne s'agit pas d'un ertain type spetral d'�etoiles, e quine permet pas de les interpr�eter omme des �etoiles variables. Pour l'instant et e�et n'estpas ompris. Pour s'a�ranhir de e probl�eme nous avons d�eid�e d'être plus s�ev�ere sur laoupure ��2 lorsque il s'agit d'un andidat ave un pi en troisi�eme saison.Sur la �gure 8.14 on montre la distribution de l'estimateur de la signi�ation de l'ajus-tement mirolentille ��2 pour les donn�ees (en haut) et pour les donn�ees ave simulation (enhaut). Dans le premier as, 99% des �etoiles sont �elimin�ees. Cette oupure semble n�eanmoins
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Fig. 8.13: Exemple d'�etoile ave un plateau en troisi�eme saison d'observation.moins dramatique quand on onsid�ere la fration de andidats oup�es dans le as de lasimulation. En e�et, 77% des ourbes de lumi�ere sont s�eletionn�ees.8.1.6 Coupure sur les param�etres de l'ajustement mirolen-tillePour di��erenier les �ev�enements mirolentilles des derniers faux andidats ou simple-ment des andidats diÆiles �a valider, soit pare que leur dur�ee extrêmement longue nepermet pas de voir le d�erohement de la ligne de base ou le retour �a elle-i, soit pare quele pi d'ampli�ation ne se trouve pas dans la p�eriode d'observation, trois ultimes oupuressont appliqu�ees aux ourbes de lumi�ere qui nous restent �a e stade de l'analyse.� Ampli�ation minimaleComme on l'a d�ej�a dit la pr�esene d'un �ev�enement mirolentille se manifeste par l'ampli-�ation du ux pendant une ertaine dur�ee et de fa�on sym�etrique. Pour qu'il soit d�etetable,l'ampli�ation doit être sup�erieure aux utuations statistiques des mesures. Un param�etred'impat u0 � 1 orrespond �a une ampli�ation d'au moins 34% au pi. La r�esolution pho-tom�etrique des donn�ees de l'ordre de 4-5% (setion 6.3.3) permet de herher des andidatsave des variations en-de��a de A0 = 1:34. La r�esolution photom�etrique d�ependant de lavaleur du ux, la oupure que nous allons faire sur l'ampli�ation va varier en fontion desarat�eristiques photom�etriques de haque �etoile. Ainsi, on demande �a e que l'ampli�ationdu pi A02 de l'ajustement mirolentille biouleur pour l'�etoile i soit sup�erieur �a 5 fois lar�esolution photom�etrique RESi de ette même �etoile
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Distribution de la signification de l ajustement microentille  ∆χ2

Donnees champ cg607Donnees champ cg607Donnees champ cg607Donnees champ cg607

Distribution de la signification de l ajustement microentille  ∆χ2

Simulation champ cg607Simulation champ cg607Simulation champ cg607Simulation champ cg607

Fig. 8.14: Distribution de l'estimateur de la signi�ation de l'ajustement mirolentille ��2. Enhaut, on montre les donn�ees. Les zones hahur�ees orrespondent aux andidats �elimin�es par les deuxjeux de oupures. En bas, la même hose pour les donn�ees ave simulation o�u l'on a repr�esent�e unzoom des �ev�enements s�eletionn�es. La zone en noir se r�ef�ere aux andidats retenus par le deuxi�emejeu de oupures ��2 > 100 et la zone blan orrespond aux andidats s�eletion�es par le premierjeu. Plus de 99% des donn�ees sont �elimin�es. En revanhe 77% des donn�ees ave simulation sonts�eletionn�es.



192 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre Galatique
Coupure 6a : 8<: A02 > 1 + 5�RESi(Rouge)A02 > 1 + 5�RESi(Bleue) o�u RESi = �hors bossefbase ; (8.15)o�u �hors bosse est l'�eart type de la moyenne alul�ee en dehors de la bosse, et en ne pasonsid�erant les 20% des points les plus extrêmes de la ourbe de lumi�ere, et o�u fbase est leux orrespondant �a la ligne de base.

Amplification minimale

Courbes Rouges-Donnees champ cg607Courbes Rouges-Donnees champ cg607

Courbes Bleues-Donnees champ cg607Courbes Bleues-Donnees champ cg607

Amplification minimale

Courbes Rouges-Simulation champ cg607Courbes Rouges-Simulation champ cg607

Courbes Bleues-Simulation champ cg607Courbes Bleues-Simulation champ cg607Fig. 8.15: Ampli�ation biouleur en fontion de la r�esolution photom�etrique pour illustrer laoupure sur l'ampli�ation minimale. En haut nous avons repr�esent�e les donn�ees et en bas lesdonn�ees ave simulation. Dans le as du hamp g607 que nous avons pris omme exemple, au-un des andidats n'est supprim�e ave ette oupure. La zone hahur�ee indique les andidats quiseraient �elimin�es. Pour les donn�ees ave simulation, 3% des andidats sont n�eanmoins oup�es : ils'agit surtout d'�ev�enements g�en�er�es ave de petites ampli�ations.Sur la �gure 8.15 on a repr�esent�e l'ampli�ation A02 issue de l'ajustement mirolentillebiouleur en fontion de la r�esolution photom�etrique. La zone hahur�ee indique les



8.1 Crit�eres de s�eletion des �ev�enements de mirolentille 193andidats qui seraient �elimin�es par ette oupure. Pour le hamp g607 que nous avonspris omme exemple, auun des andidats restant n'a �et�e supprim�e. Cependant pour lesdonn�ees ave simulation, 3% des andidats ont �et�e �elimin�es orrespondant essentiellement�a des �ev�enements g�en�er�es ave des grands param�etres d'impat (petites ampli�ations).� Date du maximum d'ampli�ation t0 dans la p�eriode d'observationBien que nous ayons simul�e des �ev�enements mirolentille dont le maximum d'ampli�a-tion t02 se trouve dans l'intervalle [Tmin� 180 j; Tmax +180 j℄, o�u Tmin est la date du d�ebutdes observations et Tmax elui de la �n, la validation d'un �ev�enement ave un pi d'am-pli�ation juste avant ou apr�es la p�eriode d'observations, s'av�ere diÆile. Ainsi, on d�eided'aepter les �ev�enements pour lesquels t0 ob�eit �a la ondition suivanteCoupure 6b : 8<: Tmin(Rouge)� tE23 < t02 < Tmax(Rouge) + tE23ouTmin(Bleu)� tE23 < t02 < Tmax(Bleu) + tE23 ; (8.16)o�u tE2 est la dur�ee de l'�ev�enement issue de l'ajustement biouleur d'un e�et demirolentille. Une marge est autoris�ee avant Tmin et apr�es Tmax �a ause de l'inertitude surt02. On fait remarquer que l'�ev�enement est s�eletionn�e si au moins une de es onditions estremplie, ontrairement aux oupures pr�e�edentes qui doivent être v�eri��ees dans les deuxouleurs. Il serait en e�et dommage de le perdre, si le pi �etait visible au bord d'une deslimites temporelles pour une des ourbes de lumi�ere seulement.Sur la �gure 8.16 on peut onstater que tous les andidats du hamp g607 passentla ontrainte de la loalisation du pi dans la p�eriode d'observation. Cependant pour lesdonn�ees ave simulation, 6% des andidats sont �elimin�es. Ces andidats orrespondent aux�ev�enements g�en�er�es ave un pi d'ampli�ation avant ou apr�es les observations.� Dur�ees permettant de valider l'�ev�enementLa question de la validation d'un �ev�enement se pose �egalement au sujet de sa dur�ee tE2.En e�et, les dur�ees trop longues par rapport �a la p�eriode d'observation (Tobs � 3 ans), nepermettent pas de voir quand les points ampli��es d�erohent la ligne de base et, de la mêmefa�on, quand se fait le retour �a elle-i. Rien ne peut alors nous garantir l'authentiit�ede l'�ev�enement, ar il peut aussi bien s'agir d'une �etoile variable �a longue p�eriode. Aveseulement quelques ann�ees d'observation en plus, selon de la dur�ee de l'ampli�ation,permettront de on�rmer ou d'in�rmer le andidat.Les tr�es ourtes dur�ees inf�erieures �a 1 jour, posent �egalement des probl�emes. Lastrat�egie d'observation ne permet pas de ouvrir des ampli�ations si ourtes, �a l'exeptiondes quelques alertes qui ont pu être suivies ave un �ehantillonnage plus serr�e et dontl'analyse ne fait pas partie de ette th�ese. Ce genre de andidats poss�edent un point tr�es�eart�e de la ligne de base et il s'agit tr�es probablement d'une mauvaise mesure qui n'apas �et�e �elimin�ee lors du nettoyage des ourbes de lumi�ere (setion 7.2.3). La oupure5 sur l'am�elioration d'un ajustement d'un e�et mirolentille par rapport �a un ajuste-ment de ux onstant, s�eletionne e genre de andidats quand l'erreur sur le ux est petite.Pour tenir ompte de es deux as, on exige que la dur�ee tE soit inf�erieure au tiers dela p�eriode d'observation et sup�erieure �a 1 jour



194 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre Galatique
Pic d evenement dans periode d observation

Pic d evenement dans periode d observation

Fig. 8.16: Distribution du temps du maximum d'ampli�ation pour illustrer la oupure sur le pi del'�ev�enement dans p�eriode d'observation. En haut on montre les andidats du hamp g607. Tous ont�et�e retenus par ette oupure. En bas, on peut voir la distribution des t02 des andidats orrespondantaux ourbes de lumi�ere hoisies ave simulation. Environ 6% des andidats ont �et�e oup�es dans lesailes de la p�eriode d'observation signal�ees par les zones hahur�ees. Il s'agit d'�ev�enements g�en�er�esave un pi d'ampli�ation avant ou apr�es les observations. Les pis orrespondent aux saisonsd'observabilit�e du bulbe, pour lesquelles l'eÆait�e de d�etetion est maximale.



8.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupures 195Coupure 6 : tE2 > 1 jour et 8><>: Tmax(Rouge)�Tmin(Rouge)tE2 > 3ouTmax(Bleu)�Tmin(Bleu)tE2 > 3 ; (8.17)La �gure 8.17 montre un exemple d'un �ev�enement de longue dur�ee �elimin�e par etteoupure.

Fig. 8.17: Exemple d'un �ev�enement longue dur�ee oup�e par l'exigene que la dur�ee tE2 soit pluspetite que le tiers de la p�eriode d'observation. Il est en e�et diÆile de valider un andidat dont onne poss�ede pas le d�erohement du ux de la ligne de base ou le retour �a elle-i.Sur la �gure 8.18 on a repr�esent�e les dur�ees des andidats restants. On onstate qu'unandidat du hamp g607 a �et�e �elimin�e par la oupure sur la dur�ee. La dur�ee de son ampli-�ation est en e�et de tE2 = 2050 jours. En e qui onerne les andidats issus des donn�eessimul�ees, tr�es peu ont �et�e supprim�es, ar nous avons g�en�er�e des �ev�enements ave une dur�eeinf�erieure �a 180 jours. La dur�ee retrouv�ee par l'ajustement mirolentille est dans ertainsas sup�erieure �a elle simul�ee, les andidats �etant alors �elimin�es.8.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupuresLe tableau 8.1 r�esume les di��erents rit�eres de s�eletion. Les frations d'�etoiles satis-faisant les oupures et surtout elles que l'on obtient �a la �n de l'ensemble des oupures,doivent être onsid�er�ees ave pr�eaution. Il s'agit en e�et d'une premi�ere estimation de l'eÆ-ait�e de notre analyse, qui ne peut pas être interpr�et�ee onvenablement sans une �etude plusapprofondie de l'e�et des oupures en fontion de la dur�ee g�en�er�ee, de la loalisation dans lap�eriode d'observation de la date du maximum d'ampli�ation et de la valeur du param�etred'impat. La fration de andidats issus des donn�ees ave simulation varie �enorm�ement ave
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Fig. 8.18: Distribution des dur�ees des andidats s�eletionn�ees par l'analyse pour les donn�ees aveet sans simulation d'�ev�enements mirolentille. On montre en haut les dur�ees tE2 des andidats desdonn�ees. On remarque qu'un andidat a �et�e �elimin�e par la oupure sur la dur�ee (signal�e par lazone hahur�ee). En bas, on peut voir les donn�ees ave simulation. Nous avions g�en�er�e des dur�eesinf�erieures �a 180 jours. Quelques andidats ont une dur�ee retrouv�ee par l'ajustement mirolentillel�eg�erement sup�erieure �a la valeur introduite. Ils sont alors �elimin�es s'ils ne v�eri�ent pas la oupure 6.



8.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupures 197es param�etres. L'eÆait�e de l'analyse sera disut�ee en d�etail lors de l'interpr�etation desr�esultats au hapitre 10. Pour le moment, on donne une premi�ere estimation de ette eÆa-it�e illustr�ee dans le tableau 8.1 o�u l'on a montr�e le nombre d'�etoiles restant apr�es haqueoupure pour l'ensemble des hamps. �A partir d'un total de 2:7�106 �etoiles analys�ees, nousavons s�eletionn�e 43 andidats mirolentille. Dans le hapitre 9 on a regroup�e les ourbesde lumi�ere et les artes de hamp de nos andidats, ainsi que leur prinipales arat�eristiques.Donn�ees Donn�ees ave simulationNombre Fration Fration Nombre Fration Frationd'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoilesCoupures apr�es apr�es satisfaisant apr�es apr�es satisfaisantoupures oupures la oupure oupures oupures la oupureen question en question2715961 - - 2715961 - -1 415846 15.3% 15.3% 1263006 46.6% 46.6%2 175157 6.4% 42.1% 1029648 38.0% 81.5%3 62468 2.3% 35.6% 838514 30.9% 81.4%4a 38556 1.41% 61.7% 761739 28.1% 90.8%4b 37881 1.39% 98.2% 757144 27.9% 99.3%4 31117 1.145% 82.1% 735723 27.1% 97.1%4d 31068 1.143 % 99.8 % 734712 27.1% 99.8%5 68 0.0025% 0.21% 568394 20.9 % 77.3%6a 60 0.0022% 88.2% 555510 20.5% 97.7%6b 60 0.0022% 100% 521151 19.2% 93.8%6 43 0.0015% 71.6% 520928 19.2% 99.9%Tab. 8.1: R�esum�e des e�ets des oupures sur les donn�ees ave et sans simulation. Les �ev�enementsmirolentille ont �et�e g�en�er�es ave un param�etre d'impat u02 dans l'intervalle [0; 2℄, un temps demaximum t02 dans la p�eriode [Tmin � 180 j; Tmax + 180 j℄ et une dur�ee tE2 allant de 0 �a 180 jourstir�ee en ln(tE2)(voir setion 7.5). Rappel des oupures :1 : LPN > 02 : Rt > 10%3 : LPN > 404a : �int < 2:54b : F (�fr�fb) < 134 : �2base4d : FML2(�fr�fb) < 135 : ��2 > 70; 1006a : A02 > 1 + 5�RES6b : Tmin � tE23 < t02 < Tmax + tE236 : Tmax�TmintE2 > 3.Dans le tableau 8.2 on montre l'e�et des oupures pour haque hamp individuel-lement. La fration de mirolentilles simul�ees s�eletion�ees apr�es toutes es oupuresest dans ertains as tr�es inf�erieure (13-15%) aux autres valeurs moyennes (20-22%).En e�et, on rappelle qu'une partie des hamps analys�es ont �et�e observ�es de fa�onmoins r�eguli�ere, leur nombre de mesures par ourbe de lumi�ere �etant de l'ordre de 190mesures, notamment pour les hamps g612, g615, g617, g624, g626 et g627. Pouromparaison, les hamps mieux �ehantillonn�es poss�edent 350 mesures par ourbe de lumi�ere.



198 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre GalatiqueFration d'�etoiles par hamp satisfaisant les oupuresDonn�ees Donn�ees ave simulationNombre Fration Fration Nombre Fration Frationd'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoilesCoupures Champ apr�es apr�es satisfaisant apr�es apr�es satisfaisantoupures oupures la oupure oupures oupures la oupureen question en question- 607. 261329. 100.0000% 100.0000% 261329. 100.0000% 100.0000%1 607. 42378. 16.2163% 16.2163% 131688. 50.3917% 50.3917%2 607. 17020. 6.5129% 40.1623% 109013. 41.7149% 82.7813%3 607. 6701. 2.5642% 39.3713% 89947. 34.4191% 82.5103%4a 607. 4530. 1.7335% 67.6018% 83765. 32.0535% 93.1271%4b 607. 4320. 1.6531% 95.3642% 82670. 31.6345% 98.6928%4 607. 3659. 1.4001% 84.6991% 81021. 31.0034% 98.0053%4d 607. 3650. 1.3967% 99.7540% 80799. 30.9185% 99.7260%5 607. 6. 0.0023% 0.1644% 62544. 23.9331% 77.4069%6a 607. 6. 0.0023% 100.0000% 60813. 23.2707% 97.2323%6b 607. 6. 0.0023% 100.0000% 57520. 22.0106% 94.5850%6 607. 5. 0.0019% 83.3333% 57507. 22.0056% 99.9774%- 610. 202062. 100.0000% 100.0000% 202063. 100.0000% 100.0000%1 610. 34992. 17.3175% 17.3175% 103840. 51.3899% 51.3899%2 610. 14784. 7.3166% 42.2497% 86244. 42.6817% 83.0547%3 610. 5963. 2.9511% 40.3341% 72895. 36.0754% 84.5218%4a 610. 4020. 1.9895% 67.4157% 66544. 32.9323% 91.2875%4b 610. 3934. 1.9469% 97.8607% 65764. 32.5463% 98.8278%4 610. 3179. 1.5733% 80.8083% 64140. 31.7426% 97.5306%4d 610. 3173. 1.5703% 99.8113% 63995. 31.6708% 99.7739%5 610. 8. 0.0040% 0.2521% 49630. 24.5616% 77.5529%6a 610. 7. 0.0035% 87.5000% 48496. 24.0004% 97.7151%6b 610. 7. 0.0035% 100.0000% 45906. 22.7187% 94.6594%6 610. 6. 0.0030% 85.7143% 45891. 22.7112% 99.9673%- 611. 258013. 100.0000% 100.0000% 252551. 100.0000% 100.0000%1 611. 37919. 14.6965% 14.6965% 118127. 46.7735% 46.7735%2 611. 15151. 5.8722% 39.9562% 95510. 37.8181% 80.8537%3 611. 5602. 2.1712% 36.9745% 77397. 30.6461% 81.0355%4a 611. 3583. 1.3887% 63.9593% 71199. 28.1919% 91.9919%4b 611. 3523. 1.3654% 98.3254% 70959. 28.0969% 99.6629%4 611. 2851. 1.1050% 80.9253% 69319. 27.4475% 97.6888%4d 611. 2848. 1.1038% 99.8948% 69278. 27.4313% 99.9409%5 611. 6. 0.0023% 0.2107% 53522. 21.1926% 77.2568%6a 611. 6. 0.0023% 100.0000% 52140. 20.6453% 97.4179%6b 611. 6. 0.0023% 100.0000% 49216. 19.4875% 94.3920%6 611. 6. 0.0023% 100.0000% 49203. 19.4824% 99.9736%- 612. 136629. 100.0000% 100.0000% 136629. 100.0000% 100.0000%1 612. 22244. 16.2806% 16.2806% 62384. 45.6594% 45.6594%2 612. 9351. 6.8441% 42.0383% 49428. 36.1768% 79.2318%3 612. 3400. 2.4885% 36.3597% 39347. 28.7984% 79.6047%4a 612. 2002. 1.4653% 58.8824% 35505. 25.9864% 90.2356%4b 612. 1998. 1.4624% 99.8002% 35494. 25.9784% 99.9690%4 612. 1712. 1.2530% 85.6857% 34122. 24.9742% 96.1346%4d 612. 1712. 1.2530% 100.0000% 34119. 24.9720% 99.9912%Suite du tableau page suivante



8.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupures 199Donn�ees Donn�ees ave simulationNombre Fration Fration Nombre Fration Frationd'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoilesCoupures Champ apr�es apr�es satisfaisant apr�es apr�es satisfaisantoupures oupures la oupure oupures oupures la oupureen question en question5 612. 1. 0.0007% 0.0584% 25713. 18.8196% 75.3627%6a 612. 1. 0.0007% 100.0000% 25421. 18.6059% 98.8644%6b 612. 1. 0.0007% 100.0000% 23892. 17.4868% 93.9853%6 612. 0. 0.0000% 0.0000% 23881. 17.4787% 99.9540%- 613. 157814. 100.0000% 100.0000% 157814. 100.0000% 100.0000%1 613. 26438. 16.7526% 16.7526% 81445. 51.6082% 51.6082%2 613. 11075. 7.0177% 41.8905% 68078. 43.1381% 83.5877%3 613. 4152. 2.6309% 37.4898% 57885. 36.6793% 85.0275%4a 613. 2553. 1.6177% 61.4884% 52894. 33.5167% 91.3777%4b 613. 2485. 1.5746% 97.3365% 52205. 33.0801% 98.6974%4 613. 2062. 1.3066% 82.9779% 51255. 32.4781% 98.1803%4d 613. 2052. 1.3003% 99.5150% 51071. 32.3615% 99.6410%5 613. 6. 0.0038% 0.2924% 40217. 25.4838% 78.7472%6a 613. 5. 0.0032% 83.3333% 39097. 24.7741% 97.2151%6b 613. 5. 0.0032% 100.0000% 36689. 23.2483% 93.8410%6 613. 2. 0.0013% 40.0000% 36681. 23.2432% 99.9782%- 614. 206898. 100.0000% 100.0000% 206898. 100.0000% 100.0000%1 614. 33733. 16.3042% 16.3042% 103415. 49.9836% 49.9836%2 614. 14075. 6.8029% 41.7247% 85258. 41.2077% 82.4426%3 614. 5142. 2.4853% 36.5329% 71131. 34.3797% 83.4303%4a 614. 3274. 1.5824% 63.6717% 65037. 31.4343% 91.4327%4b 614. 3203. 1.5481% 97.8314% 64699. 31.2710% 99.4803%4 614. 2587. 1.2504% 80.7680% 63288. 30.5890% 97.8191%4d 614. 2579. 1.2465% 99.6908% 63181. 30.5373% 99.8309%5 614. 10. 0.0048% 0.3877% 49577. 23.9620% 78.4682%6a 614. 9. 0.0043% 90.0000% 48327. 23.3579% 97.4787%6b 614. 9. 0.0043% 100.0000% 45189. 21.8412% 93.5067%6 614. 7. 0.0034% 77.7778% 45169. 21.8315% 99.9557%- 615. 226274. 100.0000% 100.0000% 226274. 100.0000% 100.0000%1 615. 32586. 14.4011% 14.4011% 94865. 41.9248% 41.9248%2 615. 14983. 6.6216% 45.9799% 76073. 33.6199% 80.1908%3 615. 5536. 2.4466% 36.9485% 59100. 26.1188% 77.6885%4a 615. 3364. 1.4867% 60.7659% 53047. 23.4437% 89.7580%4b 615. 3347. 1.4792% 99.4946% 53007. 23.4260% 99.9246%4 615. 2841. 1.2556% 84.8820% 50992. 22.5355% 96.1986%4d 615. 2841. 1.2556% 100.0000% 50983. 22.5315% 99.9824%5 615. 6. 0.0027% 0.2112% 38210. 16.8866% 74.9466%6a 615. 6. 0.0027% 100.0000% 37730. 16.6745% 98.7438%6b 615. 6. 0.0027% 100.0000% 35606. 15.7358% 94.3705%6 615. 5. 0.0022% 83.3333% 35589. 15.7283% 99.9523%- 617. 134212. 100.0000% 100.0000% 134212. 100.0000% 100.0000%1 617. 20800. 15.4979% 15.4979% 57644. 42.9500% 42.9500%2 617. 8546. 6.3675% 41.0865% 44939. 33.4836% 77.9595%3 617. 3238. 2.4126% 37.8891% 35492. 26.4447% 78.9782%4a 617. 1772. 1.3203% 54.7251% 31131. 23.1954% 87.7127%4b 617. 1768. 1.3173% 99.7743% 31123. 23.1894% 99.9743%4 617. 1558. 1.1609% 88.1222% 29760. 22.1739% 95.6206%Suite du tableau page suivante



200 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre GalatiqueDonn�ees Donn�ees ave simulationNombre Fration Fration Nombre Fration Frationd'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoilesCoupures Champ apr�es apr�es satisfaisant apr�es apr�es satisfaisantoupures oupures la oupure oupures oupures la oupureen question en question4d 617. 1558. 1.1609% 100.0000% 29760. 22.1739% 100.0000%5 617. 0. 0.0000% 0.0000% 22258. 16.5842% 74.7917%6a 617. 0. 0.0000% 0.0000% 22033. 16.4166% 98.9891%6b 617. 0. 0.0000% 0.0000% 20586. 15.3384% 93.4326%6 617. 0. 0.0000% 0.0000% 20581. 15.3347% 99.9757%- 618. 137678. 100.0000% 100.0000% 137678. 100.0000% 100.0000%1 618. 23029. 16.7267% 16.7267% 71810. 52.1579% 52.1579%2 618. 9296. 6.7520% 40.3665% 59603. 43.2916% 83.0010%3 618. 3523. 2.5589% 37.8980% 50990. 37.0357% 85.5494%4a 618. 2287. 1.6611% 64.9163% 46665. 33.8943% 91.5179%4b 618. 2246. 1.6313% 98.2073% 46111. 33.4919% 98.8128%4 618. 1811. 1.3154% 80.6322% 45207. 32.8353% 98.0395%4d 618. 1805. 1.3110% 99.6687% 45093. 32.7525% 99.7478%5 618. 3. 0.0022% 0.1662% 35893. 26.0703% 79.5977%6a 618. 3. 0.0022% 100.0000% 34941. 25.3788% 97.3477%6b 618. 3. 0.0022% 100.0000% 32543. 23.6370% 93.1370%6 618. 0. 0.0000% 0.0000% 32525. 23.6240% 99.9447%- 619. 160569. 100.0000% 100.0000% 160569. 100.0000% 100.0000%1 619. 24889. 15.5005% 15.5005% 79963. 49.7998% 49.7998%2 619. 10442. 6.5031% 41.9543% 66673. 41.5230% 83.3798%3 619. 4007. 2.4955% 38.3739% 55985. 34.8666% 83.9695%4a 619. 2546. 1.5856% 63.5388% 51086. 31.8156% 91.2494%4b 619. 2508. 1.5619% 98.5075% 50856. 31.6724% 99.5498%4 619. 2018. 1.2568% 80.4625% 49802. 31.0160% 97.9275%4d 619. 2015. 1.2549% 99.8513% 49745. 30.9804% 99.8855%5 619. 7. 0.0044% 0.3474% 38896. 24.2239% 78.1908%6a 619. 4. 0.0025% 57.1429% 37914. 23.6123% 97.4753%6b 619. 4. 0.0025% 100.0000% 35376. 22.0317% 93.3059%6 619. 3. 0.0019% 75.0000% 35361. 22.0223% 99.9576%- 620. 183446. 100.0000% 100.0000% 183444. 100.0000% 100.0000%1 620. 26346. 14.3617% 14.3617% 88470. 48.2272% 48.2272%2 620. 10873. 5.9271% 41.2700% 73648. 40.1474% 83.2463%3 620. 3570. 1.9461% 32.8336% 59967. 32.6895% 81.4238%4a 620. 2257. 1.2303% 63.2213% 55524. 30.2675% 92.5909%4b 620. 2212. 1.2058% 98.0062% 55281. 30.1351% 99.5624%4 620. 1593. 0.8684% 72.0163% 54070. 29.4749% 97.8094%4d 620. 1592. 0.8678% 99.9372% 54022. 29.4488% 99.9112%5 620. 3. 0.0016% 0.1884% 42926. 23.4001% 79.4602%6a 620. 3. 0.0016% 100.0000% 41674. 22.7176% 97.0834%6b 620. 3. 0.0016% 100.0000% 39013. 21.2670% 93.6147%6 620. 2. 0.0011% 66.6667% 38994. 21.2566% 99.9513%- 624. 140275. 100.0000% 100.0000% 140275. 100.0000% 100.0000%1 624. 21796. 15.5381% 15.5381% 62765. 44.7443% 44.7443%2 624. 9551. 6.8088% 43.8200% 48876. 34.8430% 77.8714%3 624. 3262. 2.3254% 34.1535% 38873. 27.7120% 79.5339%4a 624. 1877. 1.3381% 57.5414% 34058. 24.2795% 87.6135%4b 624. 1876. 1.3374% 99.9467% 34057. 24.2787% 99.9971%Suite du tableau page suivante



8.2 Fration d'�etoiles satisfaisant les oupures 201Donn�ees Donn�ees ave simulationNombre Fration Fration Nombre Fration Frationd'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoiles d'�etoilesCoupures Champ apr�es apr�es satisfaisant apr�es apr�es satisfaisantoupures oupures la oupure oupures oupures la oupureen question en question4 624. 1601. 1.1413% 85.3411% 32682. 23.2985% 95.9626%4d 624. 1601. 1.1413% 100.0000% 32681. 23.2978% 99.9969%5 624. 1. 0.0007% 0.0625% 24694. 17.6040% 75.5607%6a 624. 1. 0.0007% 100.0000% 24398. 17.3930% 98.8013%6b 624. 1. 0.0007% 100.0000% 22556. 16.0798% 92.4502%6 624. 1. 0.0007% 100.0000% 22539. 16.0677% 99.9246%- 625. 133831. 100.0000% 100.0000% 132302. 100.0000% 100.0000%1 625. 20949. 15.6533% 15.6533% 63164. 47.7423% 47.7423%2 625. 9290. 6.9416% 44.3458% 52435. 39.6328% 83.0141%3 625. 3160. 2.3612% 34.0151% 44237. 33.4364% 84.3654%4a 625. 1865. 1.3936% 59.0190% 39929. 30.1802% 90.2615%4b 625. 1836. 1.3719% 98.4450% 39567. 29.9066% 99.0934%4 625. 1500. 1.1208% 81.6993% 38403. 29.0268% 97.0582%4d 625. 1497. 1.1186% 99.8000% 38323. 28.9663% 99.7917%5 625. 4. 0.0030% 0.2672% 30578. 23.1123% 79.7902%6a 625. 4. 0.0030% 100.0000% 29773. 22.5038% 97.3674%6b 625. 4. 0.0030% 100.0000% 27823. 21.0299% 93.4504%6 625. 4. 0.0030% 100.0000% 27814. 21.0231% 99.9677%- 626. 196784. 100.0000% 100.0000% 196784. 100.0000% 100.0000%1 626. 25943. 13.1835% 13.1835% 76143. 38.6937% 38.6937%2 626. 12028. 6.1123% 46.3632% 60736. 30.8643% 79.7657%3 626. 3287. 1.6704% 27.3279% 45832. 23.2905% 75.4610%4a 626. 1764. 0.8964% 53.6660% 40506. 20.5840% 88.3793%4b 626. 1764. 0.8964% 100.0000% 40504. 20.5830% 99.9951%4 626. 1487. 0.7557% 84.2971% 38644. 19.6378% 95.4079%4d 626. 1487. 0.7557% 100.0000% 38644. 19.6378% 100.0000%5 626. 4. 0.0020% 0.2690% 29056. 14.7654% 75.1889%6a 626. 3. 0.0015% 75.0000% 28580. 14.5235% 98.3618%6b 626. 3. 0.0015% 100.0000% 26970. 13.7054% 94.3667%6 626. 3. 0.0015% 100.0000% 26941. 13.6906% 99.8925%- 627. 180147. 100.0000% 100.0000% 180147. 100.0000% 100.0000%1 627. 21804. 12.1034% 12.1034% 67283. 37.3489% 37.3489%2 627. 8692. 4.8250% 39.8642% 53134. 29.4948% 78.9709%3 627. 1925. 1.0686% 22.1468% 39436. 21.8910% 74.2199%4a 627. 862. 0.4785% 44.7792% 34849. 19.3448% 88.3685%4b 627. 861. 0.4779% 99.8840% 34847. 19.3436% 99.9943%4 627. 658. 0.3653% 76.4228% 33018. 18.3284% 94.7513%4d 627. 658. 0.3653% 100.0000% 33018. 18.3284% 100.0000%5 627. 3. 0.0017% 0.4559% 24680. 13.6999% 74.7471%6a 627. 2. 0.0011% 66.6667% 24173. 13.4185% 97.9457%6b 627. 2. 0.0011% 100.0000% 22266. 12.3599% 92.1110%6 627. 0. 0.0000% 0.0000% 22252. 12.3521% 99.9371%Fin du tableauTab. 8.2: R�esum�e de l'e�et des di��erents oupures sur haquehamp. Pour les hamps ayant un plus petit nombre de me-sures (� 190), notamment les hamps g612, g615, g617, g624,g626 et g627, la fration de andidats simul�es r�eup�er�es �a la�n de l'analyse est inf�erieure �a elle onernant les hamps mieux�ehantillonn�es ave 350 mesures dans haque ourbe de lumi�ere.



202 Analyse des donn�ees EROSII vers le Centre Galatique



Chapitre 9Les andidats mirolentilles
Sommaire9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille . . . . . . . 2039.1.1 Liste des andidats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2039.1.2 �Elimination de andidats �a probl�emes . . . . . . . . . . . . 2069.1.3 Candidats ave un e�et de parallaxe . . . . . . . . . . . . . 2069.1.4 Candidats ave un e�et de blending . . . . . . . . . . . . . . 2139.2 Les ourbes de lumi�ere des andidats mirolentille . . . 221Dans e hapitre on pr�esente les 43 andidats mirolentille s�eletionn�es lors de l'analysede 2:7 � 106 �etoiles, d�erite dans le hapitre 8. On montre les ourbes de lumi�ere et lesartes de hamp, ainsi que les arat�eristiques de haque andidat, notamment la dur�ee,l'ampli�ation et la date du maximum de elle-i.9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille9.1.1 Liste des andidatsDans le tableau 9.2 on a regroup�e le nom de l'�etoile de notre atalogue de r�ef�ereneorrespondant �a haque andidat, ainsi que les r�esultats de l'ajustement mirolentille.Pour pouvoir interpr�eter orretement le ontenu du tableau, il faut que l'on revienne �a ladesription de la fabriation des atalogues de r�ef�erene.Les atalogues sont faits par quart de CCD, ainsi que toutes les autres �etapes dutraitement des images ourantes, omme la d�etetion d'�etoiles, les alignements g�eom�etriqueet photom�etrique (voir hapitre 6). Le pointage du t�elesope �etant variable, les imagesourantes peuvent être d�eal�ees de quelques dizaines de pixels ou parfois d'une entaine,par rapport au atalogue de r�ef�erene. Pour que l'alignement g�eom�etrique puisse tout demême r�eussir, la surfae de reouvrement doit être maximale entre l'image ourante et leatalogue. De plus, ei permet d'obtenir un plus grand nombre de mesures pour les �etoilessitu�ees en bord de quart de CCD. �A ette �n, la r�eation des atalogues de r�ef�erene a�et�e faite sur des quarts de CCD �elargis d'une entaine de pixels. Ainsi, les vrais quarts de203



204 Les andidats mirolentillesCCD ont une taille 1024 � 1024 pixels, alors que les atalogues orrespondent �a des zonesde taille 1124 � 1124 pixels. Dans le tableau 9.1 on montre les plages de valeurs en (x; y)pour haque zone de r�ef�erene, ainsi que pour les vrais quarts.intervalle en x intervalle en yquart k 0-1024 0-1024zone k 0-1124 0-1124quart l 1024-2048 0-1024zone l 924-2048 0-1124quart m 0-1024 1024-2048zone m 0-1124 924-2048quart n 1024-2048 1024-2048zone n 924-2048 924-2048Tab. 9.1: Plages de valeurs en (x; y) pour haque quart de CCD et la zone agrandie orrespondantesur laquelle est r�e�e le atalogue de r�ef�erene.L'agrandissement des quarts fait que les quatre zones par CCD se reouvrent et queune même �etoile peut se trouver dans plusieurs atalogues. Dans e as, si l'�etoile a subiun e�et de mirolentille, elles est suseptible d'être s�eletionn�ee plus qu'une fois par notreanalyse. Cei est en e�et arriv�e pour 7 �ev�enements sur les 43, e qui r�eduit notre liste �a 36andidats di��erents d�etet�es.Dans le tableau 9.2 es as sont reonnaissables par la mention des �etoiles-souresEROS II onernant le même andidat. On donne �egalement le nom des alertes et andidatsMACHO et OGLE orrespondant �a nos �ev�enements, s'ils ont �et�e d�elenh�es par leurssyst�emes d'alertes ou trouv�es par leurs analyses. Les alertes et les andidats issus del'analyse de MACHO poss�edent le même nom, du type ann�ee-ible-ordre, omme parexemple 97-BLG-26 qui est la 26me alerte d�etet�ee en 1997 vers le bulbe. Les alertes OGLEont une appellation similaire, 1999-BUL-07 en est un exemple. Finalement, les andidatsde l'analyse d'OGLE sont d�esign�es par le nom du hamp suivi du num�ero de l'�etoile danse même hamp, omme par exemple BUL SC35 144974.Candidats EROS � (J2000) Æ (J2000) t02 tE2 A02 �2/nddl#1-g6070let7788 SGR 17 :58 :37.1 -29 :06 :30.4 2906.970�0.714 73.761�1.357 4.191 276.33/580#2-g6071net2436 GR 18 :01 :02.5 -29 :00 :11.6 3383�0.328 10.383�0.349 1.6071169.36/5181999-BUL-06#3-g6071net7995 GR 18 :00 :46.4 -29 :06 :55.7 3004.180�0.283 9.302�0.474 1.766 295.69/541#4-g6075ket6223 GR 18 :00 :6.9 -29 :38 :06 2743.930�0.075 62.893�0.315 7.880 422.04/77497-BLG-26#5-g6075net7538 GR 18 :01 :10.2 -29 :48 :55 3423.020�0.184 35.567�0.353 2.171 576.61/7491999-BUL-0799-BLG-12#6-g6100net3596 GR 18 :02 :45.7 -29 :06 :14.8 2702.950�0.579 34.941�0.904 1.331 722.15/496#7-g6103ket6173 SP 18 :03 :41.2 -29 :22 :9.9 2661.890�1.174 23.149�1.417 1.211 185.58/458#8-g6107let2797 GR 18 :03 :29.9 -30 :09 :54.1 2802.490�1.875 17.858�1.659 1.097 266.37/596#9-g6107met1966 SP 18 :03 :58.7 -29 :58 :49 2720.320�0.288 13.574�0.298 2.021 579.03/593g6107ket2632 Suite du tableau page suivante



9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille 205Candidats EROS � (J2000) Æ (J2000) t02 tE2 A02 �2/nddl97-BLG-37#10-g6107net2679 GR 18 :04 :13.5 -30 :09 :25.5 2744.23�0.617 40.728�0.839 1.2771338.54/628#11-g6111net5932 GR 18 :04 :9.7 -27 :44 :35 2790.940�0.193 30.253�0.382 1.980 883.52/552g6111let7292BUL SC35-14497497-BLG-58#12-g6113ket7367 GR 18 :03 :53.2 -27 :57 :36 2491.630�0.373 109.494�0.754 5.9311484.44/45296-BLG-12#13-g6113net7869 GR 18 :04 :33.6 -28 :07 :32.2 3105.740�0.200 13.045�0.353 1.601 313.96/465EROS-98-BLG-41998-BUL-23#14-g6115ket3972 GR 18 :03 :50.09 -28 :15 :29.7 2484.050�25.391266.550�38.6881.086 185.36/463#15-g6117met3538 GR 18 :04 :38.8 -28 :35 :19.8 2666.180�1.101 15.911�.923 1.103 365.44/530#16-g6130let4729 GR 18 :04 :57.5 -29 :40 :9.8 2714.620�0.117 4.640�0.243 1.769 199.39/551#17-g6134let1254 GR 18 :04 :50.6 -30 :16 :34 3040.200�0.516 11.365�0.705 1.327 354.87/573EROS-98-BLG-198-BLG-17#18-g6140met402 GR 18 :06 :20.4 -27 :56 :13 2987.590�0.407 35.834�0.858 2.895 554.31/454#19-g6141let2269 V R 18 :07 :20.3 -28 :08 :49.1 2828.720�0.166 14.916�0.314 2.326 401.05/451g6141net2476#20-g6143net1290 GR 18 :08 :0.58 -28 :27 :47.4 3329.700�2.297 163.339�3.633 2.0211667.50/422andidat �a probl�eme#21-g6143net772 GR 18 :08 :3.5 -28 :26 :36.2 3332.420�3.827 126.092�5.055 1.6281018.47/362andidat �a probl�eme#22-g6145ket2521 SP 18 :06 :42.4 -28 :41 :16 2480.460�0.061 28.252�0.312 6.724 326.02/49496-BLG-31#23-g6145ket3450 GR 18 :07 :06.4 -28 :42 :32.8 3071.070�0.387 20.627�0.390 2.578 255.89/522EROS-98-BLG-2#24-g6150let5043 SP 18 :05 :50.2 -26 :44 :53.1 2993.560�1.078 24.785�2.146 1.414 212.43/295#25-g6155let108 V R 18 :07 :36.3 -27 :20 :6.6 3403.940�0.023 2.276�0.055 2.636 789.20/278andidat �a probl�eme#26-g6155met5240 SP 18 :07 :42.3 -27 :18 :24.7 2713.680�2.751 101.908�3.564 1.209 758.33/329g6155ket5507#27-g6156net7319 V R 18 :06 :26.1 -27 :51 :46.1 2848.040�3.030 69.142�3.795 1.579 333.36/147#28-g6190let5292 GR 18 :08 :51.3 -28 :27 :11 2631.010�0.063 10.043�0.118 2.625 862.04/460g6190net504597-BLG-5#29-g6197net1969 GR 18 :10 :56.2 -29 :24 :24.4 3363.140�0.273 116.309�0.790 3.824 372.45/562#30-g6206met860 GR 18 :09 :40.8 -27 :46 :19.7 2679.620�1.007 32.857�1.138 1.168 347.76/442#31-g6240met5553 GR 18 :12 :43.4 -29 :38 :28.5 2812.560�0.031 18.288�0.182 5.8371681.74/208#32-g6254let3110 GR 18 :11 :51.5 -29 :00 :33.5 3034.410�0.264 10.836�0.484 1.865 197.77/486#33-g6257met4796 GR 18 :14 :32.5 -29 :14 :46.4 2646.500�0.261 15.686�0.260 1.602 911.85/448g6257net326#34-g6257net2634 GR 18 :14 :18.8 -29 :20 :32.1 2604.370�1.670 11.508�1.167 1.314 595.96/528#35-g6265ket1378 GR 18 :13 :26.7 -27 :21 :53.9 3017.830�0.286 8.463�0.307 1.912 216.38/261#36-g6265net242 GR 18 :14 :31.4 -27 :28 :57.2 2779.080�4.449 102.873�6.050 1.104 267.24/231g6265met5755 Fin du tableauTab. 9.2: Liste des andidats mirolentille EROS II vers le CentreGalatique. La 1er olonne indique le nom de l'�etoile de r�ef�erenede notre atalogue orrespondant �a l'�etoile-soure du andidat mi-rolentille. GR et SP se r�ef�erent aux �etoiles du lump des g�eantesrouges et elles de la s�equene prinipale. SGR et VR orrespondentaux �etoiles superg�eantes rouges et aux variables de ouleur rouge.Dans ertains as, on indique le nom des alertes et andidats d'ana-lyse du groupe MACHO et OGLE. Les 2eme et 3eme olonnesonernent les oordonn�ees (�; Æ) de l'�etoile. Les quatre derni�eresolonnes orrespondent aux param�etres de l'ajustement mirolen-tille biouleur, notamment le temps du maximum d'ampli�ationt02, la dur�ee tE2 et l'ampli�ation A02.



206 Les andidats mirolentilles
9.1.2 �Elimination de andidats �a probl�emes� E�ets li�es aux aigrettes des �etoiles satur�eesNous avons vu pr�e�edemment dans la setion 6.2.4 qu'il �etait important de masquer les�etoiles satur�ees, a�n d'�eviter que de fausses �etoiles soient �eventuellement reonstruites surleurs aigrettes lumineuses. On avait �egalement mentionn�e qu'il arrivait qu'une vraie �etoilesoit loalis�ee sous une aigrette, les variations de l'absorption atmosph�erique et l'orientationdes aigrettes d'une image �a l'autre pouvant induire un pi dans la ourbe de lumi�erede l'�etoile en question. Bien que le masquage des �etoiles satur�ees permette d'�eliminerla plupart de la zone �a probl�emes, il reste des bouts d'aigrettes que l'on n'arrive pas �asupprimer totalement.Ainsi, parmi les andidats, nous avons deux as d'�etoiles qui se loalisent sous uneaigrette et dont les ourbes de lumi�ere pr�esentent un pi. L'ampli�ation du ux estprobablement li�ee aux e�ets de l'aigrette, le manque des mesures dans le pi ne permettantpas les as de pousser notre interpr�etation plus loin. Sur les �gures 9.21 et 9.22 on montreles ourbes de lumi�ere et les artes de hamp des �etoiles g6143net772 et g6143net1290,que l'on �earte dor�enavant de notre liste de andidats. On fait remarquer la simultan�eit�ede la marhe d'esalier de es 2 �etoiles. La fration de la surfae de iel ouverte par esaigrettes non masqu�ees est estim�ee inf�erieure �a 1%, l'eÆait�e de notre analyse n'�etant parons�equent pas a�et�ee par l'�elimination de es andidats.� Pi induit par l'explosion d'une �etoile voisineLe andidat g6155let108 pr�esente un pi de tr�es ourte dur�ee tE2 = 2:2 jours qui esttr�es probablement dû �a l'explosion d'une �etoile voisine. En e�et, sur la �gure 9.24 on peutvoir l'image de r�ef�erene (�a gauhe) et une image prise autour du pi (au milieu). Surette derni�ere apparâ�t une �etoile tr�es lumineuse et même satur�ee dont l'origine est fortprobablement l'explosion d'une des �etoiles sur l'image de r�ef�erene. La lumi�ere de l'�etoileexplos�ee a envahi les �etoiles voisines, induisant un pi dans la ourbe de lumi�ere de notre�etoile de r�ef�erene g6155let108, qui sera don �egalement supprim�ee de la liste des andidats.Apr�es �elimination des andidats �a probl�emes, nous avons au total 33 andidats (apr�es�elimination des doubles omptages, voir setion 9.1.1), dont 25 sur des g�eantes rouges (GR),5 sur des �etoiles de la s�equene prinipale (SP), 2 sur des variables rouges (VR) et unesuperg�eante rouge (SGR).9.1.3 Candidats ave un e�et de parallaxeDans la setion 3.2.3 nous avons pr�esent�e l'e�et de parallaxe annuelle, dû �a la rotationde la Terre autour du Soleil, qui devient signi�atif lorsque la projetion de l'orbite de laTerre dans le plan de la lentille est de l'ordre de grandeur du rayon d'Einstein et que ladur�ee de l'�ev�enement est suÆsamment longue. La variation de la ligne de vis�ee �a ause dumouvement de la Terre, induit une modulation p�eriodique de la vitesse transverse de la



9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille 207lentille, la ourbe de lumi�ere n'�etant alors plus sym�etrique.Un ajustement ave e�et de parallaxe a �et�e e�etu�e sur les ourbes de lumi�ere desandidats de dur�ee tE sup�erieure �a 60 jours et dont l'ampli�ation permet d'avoir unebonne r�esolution de l'e�et. Ainsi, le andidat #14-g6115ket3972 ave tE = 266 jours,mais une ampli�ation A02 de seulement 8% n'a pas �et�e onsid�er�e. Les quatre andidatspour lesquels on a fait une reherhe d'un e�et de parallaxe sont #1-g6070let7788,#4-g6075ket6223, #12-g6113ket7367 et #29-g6197net1969.Pour haun des andidats nous pr�esentons les valeurs des param�etres ajust�es par uneourbe de mirolentille simple et ensuite ave e�et de parallaxe. Dans e dernier as, enplus des param�etres standard t0,tE et u0, on en obtient deux suppl�ementaires, l'e�et deparallaxe Æu et l'angle � qui d�erit la diretion et la position de la lentille �a l'instant t0(voir setion 3.2.3). Nous avons vu que l'e�et de parallaxe Æu et la dur�ee de l'�ev�enement tEissue de l'ajustement ave e�et de parallaxe, orrespondant don �a la vraie dur�ee libre deet e�et, permettent d'estimer la vitesse transverse ~v projet�ee dans le plan de l'observateur~v � vT(1� x) = R�tE Æu ; (9.1)o�u R� = 150 � 106 km est le rayon de l'orbite de la Terre. �A partir de ~v on peut alorstenter de loaliser la lentille et donner une estimation de sa masse (f. setion 3.2.3)MM� = R2�Æu2 x1� x 1DOS � 4GM�=2 ; (9.2)o�u x = DOL=DOS . En onsid�erant l'�etoile-soure dans le bulbe (les �etoiles des andidatsii �etudi�es sont des g�eantes rouges) �a DOS = 8 kp, l'�equation 9.2 se r�e�eritMM� = 1:6� 10�2Æu2 1� xx : (9.3)
On montre �egalement la distorsion de la ourbe de lumi�ere (�gures 9.3 �a 9.6) par l'e�etde parallaxe qui transparâ�t lairement dans le r�esidu de l'ajustement mirolentille simple,'est-�a-dire, la di��erene entre les points de la ourbe de lumi�ere et le ux orrespondantissu de l'ajustement standard. Finalement, avant de passer �a la pr�esentation des andidatson fait remarquer que, lors de l'ajustement ave parallaxe, nous avons nettoy�e les ourbesde lumi�ere des points qui nous paraissent lairement d�efetueux. Par ailleurs, les erreursont �et�e renormalis�ees �a �2=nddl � 1, o�u nddl est le nombre de degr�es de libert�e. Lesr�esultats (�2) de l'ajustement mirolentille simple di��erent dans les tableaux pr�esent�esi-apr�es et le tableau 9.2. En e�et, nous avons e�etu�e �a nouveau l'ajustement pour le asstandard dans les mêmes onditions que elles de l'ajustement parallaxe a�n de rendre laomparaison entre les deux r�esultats plus faile.



208 Les andidats mirolentilles� #1-g6070let7788Le tableau 9.3 r�esume les valeurs des param�etres de l'ajustement mirolentille ave etsans parallaxe. Apr�es la prise en ompte de et e�et, le gain de la qualit�e de l'ajustementest ��2 = �36 pour deux param�etres suppl�ementaires. La probabilit�e qu'une utuationstatistique soit �a l'origine de et e�et est e��2=2 � 10�8. On peut don aÆrmer que l'e�etde parallaxe semble le mieux d�erire la ourbe de lumi�ere. Celle-i est repr�esent�ee sur la�gure 9.12. Sur la �gure 9.1 on montre le r�esidu de l'ajustement mirolentille simple quipermettrait de voir la d�eviation du as standard due �a l'e�et de parallaxe. Malheureusement,le pi de notre andidat se trouve entre deux saisons d'observations et ette d�eviation n'estpas visible. Candidat #1Param�etres Sans parallaxe ave parallaxet02 2906.970�0.714 2906.17�0.701tE2 73.761�1.357 78.123�1.115u02 0.243�0.086 0.069�0.068� - 0.841Æu - 0.145�0.069Fbase(R) 200623�347 200100�442Fbase(B) 75354�127 75232�127�2/nddl 619/572 583/570Tab. 9.3: Candidat #1-g6070let7788 : Param�etres des ajustements mirolentille ave et sans e�etde parallaxe.La vitesse transverse projet�ee (dans le plan de l'observateur) a �et�e estim�ee �a~v = 154� 69 km/s, la lentille se situant par ons�equent tr�es probablement dans le disque(f. setion 3.2.3). Une �evaluation grossi�ere de la masse de la lentille peut être faite �a partirde l'�equation 9.3, o�u l'on a substitu�e l'e�et de parallaxe Æu par la valeur du andidat enquestion MM� = 0:731 � xx : (9.4)En supposant que la lentille se trouve entre l'observateur et le bulbe, ave 0:1 < x < 0:75,la masse peut valoir de M=M� � 0:24 �a M=M� � 6:57.� #4-g6075ket6223Sur la �gure 9.13 on a repr�esent�e la ourbe de lumi�ere de e andidat. On a regroup�edans le tableau 9.4 les valeurs des param�etres de l'ajustement mirolentille ave et sansparallaxe. Dans les deux types d'ajustement on a onsid�er�e le blending, ar dans le as de laparallaxe la ourbe de lumi�ere est alors mieux ajust�ee. On remarquera dans le tableau 9.4,que pour l'ajustement de mirolentille simple, le blending est quasi inexistant. Apr�es la priseen ompte de l'e�et de parallaxe (ave blending on a ��2 = �10 pour deux param�etresen plus). Cei permet d'estimer la probabilit�e que l'am�elioration de l'ajustement soit due�a une utuation statistique �a e��2=2 � 6:7 � 10�3. L'e�et de parallaxe est bien moinssigni�atif que dans le as pr�e�edent et ommene �a être marginal. On donne tout de mêmeune indiation de la loalisation de la lentille et de sa masse. La vitesse projet�ee (dans leplan de l'observateur) est ~v = 96 � 30 km=s. La lentille se situe tr�es probablement dans le
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Residu de l ajustement d une microlentille standard

Fig. 9.1: Candidat #1-g6070let7788 : R�esidu de l'ajustement mirolentille simple, 'est-�a-dire, ladi��erene entre les points de la ourbe de lumi�ere et le ux orrespondant issu de l'ajustementstandard. On ne voit pas la distorsion de la ourbe de lumi�ere due �a l'e�et de parallaxe, ar le pid'ampli�ation se trouve entre deux saisons d'observation.
disque et sa masse pourrait aller de M=M� � 0:04 �a M=M� � 1:3 pour 0:1 < x < 0:75.

Candidat #4Param�etres Sans parallaxe ave parallaxet02 2743.930�0.075 2743.500�0.560tE2 62.893�0.315 56.197�2.3167u02 0.127� 0.0251�0.031� - 0.771Æu - 0.322�0.105Fbase(R) 12180�30 12169�44Fbase(B) 5660�17 5661�22R 0.973�0.038 0.86�0.051B 0.978�0.044 0.86�0.06�2/nddl 565/543 555/541Tab. 9.4: Candidat #4-g6075ket6223 : Param�etres des ajustements mirolentille ave et sans e�etde parallaxe.
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Residu de l ajustement d une microlentille standard

Fig. 9.2: Candidat #4-g6075ket6223 : R�esidu de l'ajustement mirolentille simple, 'est-�a-dire,la di��erene entre les points de la ourbe de lumi�ere et le ux orrespondant issu de l'ajustementstandard. On ne voit auune distorsion de la ourbe de lumi�ere due �a la parallaxe. Pour e andidatl'e�et est marginal.
� #12-g6113ket7367Pour e andidat, l'ajustement ave e�et de parallaxe est bien meilleur que le asstandard, la di��erene des �2 �etant ��2 = �931. La probabilit�e qu'une utuationstatistique soit �a l'origine de ette am�elioration est in�me. On peut don aÆrmer que l'e�etde parallaxe est tr�es signi�atif. Dans le tableau 9.5 on montre les valeurs des param�etresdes ajustements ave et sans parallaxe. Sur la �gure 9.17 on peut voir la ourbe de lumi�eredu andidat. On montre �egalement le r�esidu de l'ajustement mirolentille simple sur la�gure 9.3, o�u la d�eviation du as standard est lairement visible.Ave une vitesse projet�ee ~v = 44 � 10 km/s, la lentille semble se situer dans le disque,assez prohe de nous. Sa masse peut être M=M� = 2 si x=0.1.Ce andidat a �egalement �et�e trouv�e par le groupe MACHO sous l'appellation 98-BLG-12,lors de leur analyse par photom�etrie di��erentielle dont on disutera dans le hapitre 11.La dur�ee de leur andidat tE = 148 jours est tout �a fait ompatible ave notre dur�eetE = 145 jours issue de l'ajustement ave parallaxe. La ourbe de lumi�ere de MACHO estmontr�ee sur la �gure 11.10.



9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille 211Candidat #12Param�etres Sans parallaxe ave parallaxet02 2491.630�0.373 2472.50�0.936tE2 109.494�0.754 145.61�2.723u02 0.17�0.003 0.114�0.048� - 0.138Æu - 0.272�0.063Fbase(R) 28019�65 27612�69Fbase(B) 18723�44 18626�50�2/nddl 1483/440 552/438Tab. 9.5: Candidat #12-g6113ket7367 : Param�etres des ajustements mirolentille ave et sans e�etde parallaxe.

Residu de l ajustement d une microlentille standard

Fig. 9.3: Candidat #12-g6113ket7367 : R�esidu de l'ajustement mirolentille simple, 'est-�a-dire,la di��erene entre les points de la ourbe de lumi�ere et le ux orrespondant issu de l'ajustementstandard. On voit lairement la distorsion de la ourbe de lumi�ere due �a l'e�et de parallaxe.



212 Les andidats mirolentilles� #29-g6197net1969Ce andidat pr�esente �egalement un e�et de parallaxe tr�es signi�atif, l'am�elioration del'ajustement ave parallaxe �etant ��2 = �401. Cei donne une probabilitit�e quasimentnulle, que e soit dû �a une utuation statistique. Le tableau 9.6 montre les valeurs desparam�etres des ajustements ave et sans parallaxe. Sur la �gure 9.26 on a repr�esent�e laourbe de lumi�ere de e andidat et sur la �gure 9.4 le r�esidu de l'ajustement mirolentillestandard.La vitesse projet�ee �etant de ~v = 70 � 7 km/s, la lentille se trouve tr�es probablementdans le disque. Sa masse serait de 0:09 .M=M� . 2:5 pour 0:1 < x < 0:75.Candidat #29Param�etres Sans parallaxe ave parallaxet02 3363.140�0.273 3362.9�0.753tE2 116.309�0.790 108.34�0.681u02 0.268�0.001 0.041�0.022� - -1.492Æu - 0.229�0.023Fbase(R) 119310�109 119469�60Fbase(B) 89035�102 89424�57�2/nddl 938/551 537/549Tab. 9.6: Candidat #29-g6197net1969 : Param�etres des ajustements mirolentille ave et sans e�etde parallaxe.
Residu de l ajustement d une microlentille standard

Fig. 9.4: Candidat #29-g6197net1969 : R�esidu de l'ajustement mirolentille simple, 'est-�a-dire,la di��erene entre les points de la ourbe de lumi�ere et le ux orrespondant issu de l'ajustementstandard. On voit lairement la distorsion de la ourbe de lumi�ere due �a l'e�et de parallaxe.



9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille 2139.1.4 Candidats ave un e�et de blendingNous avons introduit l'e�et de blending dans la setion 3.2.4. En pr�esene de elui-i, leux observ�e est donn�e par F (t) = blFbaseA(t) + (1� bl)Fbase ; (9.5)o�u Fbase est le ux de base observ�e et bl le oeÆient de blending. Le ux de base del'�etoile mirolentill�ee est alors F1 = blFbase et elui de la deuxi�eme �etoile F2 = (1�bl)Fbase.Pour que l'interpr�etation du blending soit la moins ambigu�e possible, ar ela reste unprobl�eme omplexe, une �etude statistique a �et�e men�ee par [Palanque-Delabrouille, 1997℄lors de l'analyse du Petit Nuage de Magellan. Elle s'applique aussi bien au Grand Nuagede Magellan, qu'�a nos hamps vers le Centre Galatique. Un programme de simulationd'images a g�en�er�e des paires d'�etoiles de types di��erents, �eloign�ees l'une de l'autre de1 pixel. Ainsi, on peut avoir des paires du type g�eante rouge (RG-red giant) et une�etoile de la s�equene prinipale (MS-main sequene), RG-RG, MS-MS ou enore MS-RG.L'ampli�ation d'un e�et mirolentille est g�en�er�ee sur la premi�ere omposante ou ladeuxi�eme de la paire, ave FMC1 > FMC2 . Dans la simulation il y a environ 3:6 � 106�etoiles simul�ees par CCD dont 90 000 �etoiles sont reonstruites. Pour les 14 000 �etoiles lesplus brillantes par CCD, e qui orrespond �a la densit�e de g�eantes rouges dans nos hamps,l'ampli�ation reonstruite est en moyenne d'au moins 90% de l'ampli�ation r�eelle. Ceiest illustr�e sur la �gure 9.5 o�u la densit�e d'�etoiles de ux log(FMC ) > 3:7 orrespond �a ladensit�e de g�eantes rouges dans nos hamps.
EVOLUTION OF BLENDING COEFFICIENT

Fig. 9.5: �Evolution du oeÆient (Are � 1)=(A� 1) en fontion du ux de l�etoile mirolentill�ee.De plus, une variation de 10% sur l'ampli�ation reonstruite par rapport �a l'ampli�-ation r�eelle �equivaut �a une une variation de moins de 5% sur la dur�ee reonstruite tE;repar rapport �a la dur�ee r�eelle tE (voir �gure 9.6).
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Fig. 9.6: Inuene du blending sur la dur�ee reonstruite tE;re (sur la �gure appel�ee �tE;re) enfontion du oeÆient (Are � 1)=(A� 1).Les �etudes pr�esent�ees plus haut indiquent que les g�eantes rouges sont onsid�erablementmoins a�et�ees par l'e�et de blending que d'autres types d'�etoiles. Aussi, nous n'allonsonsid�erer dans le alul de la profondeur optique, que les mirolentilles dont l'�etoile-soureest une g�eante rouge, en esp�erant obtenir une valeur plus �able.Sahant que pour la grande majorit�e des as, les �etoiles simul�ees reonstruites sont dumême type (RG ou MS) que elui de la omposante prinipaleMC1, on peut interpr�eter lesr�esultats de l'ajustement ave blending �a l'aide de la �gure 9.7. On y montre le oeÆientde blending rouge R en fontion du oeÆient bleu B , pour les di��erentes ombinaisonsde types d'�etoiles (MS-MS, RG-RG, RG-MS, MS-RG), lorsque l'�etoile reonstruite �a partirde es paires est de la s�equene prinipale ou une g�eante rouge. Un oeÆient de blendingsup�erieur �a 0.5 signi�e que l'ampli�ation est sur la premi�ere omposante MC1, alors qu'unoeÆient inf�erieur �a 0.5 indique que l'ampli�ation est sur la deuxi�eme omposante MC2.Le blending devient de plus en plus visible, lorsque la di��erene de ouleurs entre lapremi�ere omposante et la deuxi�eme augmente. Les ampli�ations des ourbes de lumi�ererouge et bleue sont alors tr�es di��erentes. Quand les deux omposantes ont la même ouleur,il reste toujours la possibilit�e de d�eeler le blending dans les ailes du pi d'ampli�ation,ar elles sont plus �elargies qu'en absene de et e�et, du fait de la ontribution du ux dela deuxi�eme omposante. Cependant, il faut enore que l'e�et soit suÆsamment signi�atifpour être d�etetable sans ambigu��t�e.Nous avons e�etu�e un ajustement mirolentille ave blending sur les ourbes delumi�ere de tous les andidats. Quatre as nous semblent pertinents. Il s'agit des andidats#6-g6100net3596, #9-g6107met1966, #11-g6111net5932 et #16-g6130let4729, quenous d�erirons i-apr�es. Pour les andidats restant, auun e�et de blending plus signi�atifque les utuations statistiques n'a �et�e trouv�e. Dans la setion 9.2 on montre pour haqueandidat, le ux bleu en fontion du ux rouge. Cela sert a rep�erer un e�et de blending,ar dans e as les mesures dans le pi d'ampli�ation ne s'ajustent pas for�ement �a la
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BLUE VS. RED BLENDING COEFFICIENTS

Fig. 9.7: CoeÆient de blending bleu en fontion du oeÆient rouge, pour di��erentes ombinaisonsde types d'�etoiles, de la s�equene prinipale (MS-main sequene) ou g�eante rouge (RG-red giant) :MS-MS, RG-RG, RG-MS, MS-RG. En haut, l'�etoile reonstruite �a partir de la ombinaison est de las�equene prinipale. En bas, l'�etoile reonstruite est une g�eante rouge. Des oeÆients de blendingsup�erieurs �a 0.5 indiquent que l'ampli�ation due �a un e�et mirolentille est sur la omposantela plus lumineuse MC1, tandis que pour des oeÆients inf�erieurs �a 0.5, l'ampli�ation est sur ladeuxi�eme omposante MC2 (�gure de [Palanque-Delabrouille, 1997℄).



216 Les andidats mirolentillesdroite tra�ee par les points en dehors du pi. Cei est vrai si les omposantes de l'�etoilereonstruite ne sont pas du même type spetral.� #6-g6100net3596Bien que les ailes du pi d'ampli�ation soient mieux ajust�ees ave blending (voir �gure9.8), l'am�elioration de l'ajustement ave et e�et n'est pas signi�atif. On a Æ�2 = �42pour deux param�etres suppl�ementaires, la probabilit�e que ela soit dû �a une utuationstatistique est e��2=2 = 10�10.Les oeÆients R = 0:25 et B = 0:31 (voir tableau 9.7) indiquent qu'il s'agit d'unblending par une �etoile de la même ouleur, 'est-�a-dire, d'une paire MS-MS ou enoreRG-RG, d'apr�es la �gure 9.7 pour une �etoile reonstruite du type g�eante rouge. Nousavons vu que l'�etude statistique de [Palanque-Delabrouille, 1997℄ montre que la premi�ereomposante est pour la grande majorit�e des as du même type spetral que l'�etoilereonstruite. L'�etoile-soure de notre andidat est une g�eante rouge, l'�etoile prinipale enest don tr�es probablement une et la deuxi�eme, par ons�equent aussi. L'ampli�ation due�a un e�et mirolentille semble être sur ette derni�ere omposante.
Candidat #6Param�etres Sans blending ave blendingt02 2702.95�0.579 2702.54�0.623tE2 34.941�0.904 56.677�11.898u02 1.014�0.009 0.493�0.164R - 0.256�0.126B - 0.314�0.156Fbase(R) 30304�67 30401�74Fbase(B) 18247�40 18123�46�2/nddl 722/496 680/494Tab. 9.7: Candidat #6-g6100net3596 : Param�etres des ajustements ave et sans blending.
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Fig. 9.8: Candidat #6-g6100net3596 : Zoom de l'ajustement ave (trait pointill�e) et sans blending(trait plein) sur les ourbes de lumi�ere rouge et bleue. On onstate que les ailes du pi d'ampli�ationsont mieux ajust�es quand on tient ompte du blending.� #9-g6107met1966On a Æ�2 = �70 pour deux param�etres suppl�ementaires, la probabilit�e que ela soit dû�a une utuation statistique est e��2=2 = 10�16. Ainsi, il semble que l'on soit en pr�esenede blending. Comme pour le andidat pr�e�edent, il s'agit d'�etoiles de la même ouleur, tr�esprobablement des g�eantes rouges, ar les oeÆients de blending rouge R � 0:062 et bleuB � 0:058 (f. tableau 9.8) sont du même ordre de grandeur. Sur la �gure 9.9, on onstateque les ailes sont mieux ajust�ees quand on tient ompte du blending (trait pointill�e).Candidat #9Param�etres Sans blending ave blendingt02 2720.32�0.288 2718.72�0.425tE2 13.574�0.298 68.782�9.391u02 0.548�0.016 0.052�0.013R - 0.062�0.017B - 0.058�0.001Fbase(R) 20436�55 20152�72Fbase(B) 21105�43 21015�49�2/nddl 579/593 509/591Tab. 9.8: Candidat #9-g6107met1966 : Param�etres des ajustements ave et sans blendingCe andidat a �egalement �et�e d�etet�e par le groupe MACHO, en tant qu'alerte aveune dur�ee tE = 12 jours, ompatible ave notre dur�ee tE = 13 jours sans tenir ompte dublending et aussi en tant que andidat issu de leur analyse de photom�etrie di��erentielleave une dur�ee tE = 52 � 8 jours. Cette derni�ere valeur est ompatible ave notre dur�eetE = 68 � 9 jours en tenant ompte du blending. Les ourbes de lumi�ere de l'alerte et du
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Fig. 9.9: Candidat #9-g6107met1966 : Zoom de l'ajustement ave (trait pointill�e) et sans blending(trait plein) sur les ourbes de lumi�ere rouge et bleue. On onstate que les ailes du pi d'ampli�ationsont mieux ajust�ees quand on tient ompte du blending.andidat MACHO 97-BLG-37 sont montr�ees dans la �gure 11.7.� #11-g6111net5932Dans le tableau 9.9 on a regroup�e les param�etres des ajustements ave et sans blending.L'am�elioration de l'ajustement en tenant ompte du blending est tr�es signi�atif. On aÆ�2 = �168 pour deux param�etres suppl�ementaires, la probabilit�e que ela soit dû �a uneutuation statistique �etant e��2=2 � 0. Sur la �gure 9.10, on remarque que les ailes du pid'ampli�ation sont en e�et mieux ajust�ees en tenant ompte du blending. Les oeÆientsR � 0:7 et B � 0:6 indiquent que l'ampli�ation est sur la omposante prinipale del'�etoile reonstruite qui est du type g�eante rouge. Cette omposante est fort probablementune g�eante rouge et la deuxi�eme une �etoile possiblement de la s�equene prinipale (f. �gure9.7). Candidat #11Param�etres Sans blending ave blendingt02 2790.94�0.193 2791�0.199tE2 30.253�0.382 35.463�3.25u02 0.563�0.004 0.428�0.059R - 0.728�0.141B - 0.550�0.108Fbase(R) 27723�54 27535�59Fbase(B) 18518�36 18638�38�2/nddl 883/552 715/550Tab. 9.9: Candidat #11-g6111net5932 : Param�etres des ajustements ave et sans blending.



9.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille 219Le groupe MACHO a �egalement trouv�e e andidat par l'analyse de photom�etriedi��erentielle ave une dur�ee de tE = 52 � 5 jours. Notre dur�ee en onsid�erant le blending�etant tE = 35 � 3 jours, les valeurs sont marginalement ompatibles �a 2.5�.

Fig. 9.10:Candidat #11-g6111net5932 : Zoom de l'ajustement ave (trait pointill�e) et sans blending(trait plein) sur les ourbes de lumi�ere rouge et bleue. On onstate que les ailes du pi d'ampli�ationsont mieux ajust�ees quand on tient ompte du blending.� #16-g6130let4729Dans le tableau 9.10 on montre les param�etres pour les ajustements ave et sans blending.Pour que l'on puisse appliquer la formule Æ�2, il faut renormaliser les erreurs (ii les diviserpar p549=170 = 1:8) Le gain de �2 est alors de -90 ou lieu de -29 (voir tableau 9.10),pour deux param�etres suppl�ementaires, la probabilit�e que ela soit dû �a une utuationstatistique �etant in�me. L'e�et est don bien moins signi�atif que pour les as pr�e�edents.Si on regarde la ourbe de lumi�ere du andidat en question sur la �gure 9.11, on onstatequ'il existe peu de mesures dans les ailes du pi, prinipalement du ôt�e droit. Aussi, laCandidat #16Param�etres Sans blending ave blendingt02 2714.62�0.117 2714.69�0.074tE2 4.64�0.243 33.789�12.72u02 0.651�0.009 0.042�0.018R - 0.037� 0.016B - 0.038�0.016Fbase(R) 21720�48 21656�57Fbase(B) 17113�46 17074�48�2/nddl 199/551 170/549Tab. 9.10: Candidat #16-g6130let4729 : Param�etres des ajustements ave et sans blending.



220 Les andidats mirolentilleson�rmation d'une r�eelle pr�esene de blending est diÆile.Les oeÆients de blending R = 0:037 et B = 0:038 semblent indiquer qu'il s'agiraitd'une �etoile dont les deux omposantes sont du même type spetral.

Fig. 9.11: Candidat #16-g6130let4729 : Zoom de l'ajustement ave (trait pointill�e) et sans blending(trait plein) sur les ourbes de lumi�ere rouge et bleue. On onstate que les ailes du pi d'ampli�ationsont mieux ajust�ees quand on tient ompte du blending.
En onlusion de la reherhe de blending dans les ourbes de lumi�ere de nos andidats,on fait remarquer qu'au maximum 4 andidats (dont 2 onvainants) sur les 25 ayant une�etoile-soure g�eante rouge, pr�esentent un e�et de blending. On ne ite que les g�eantes rouges,ar e sont es �etoiles que nous utiliserons dans le alul de la profondeur optique vers leCentre Galatique, pour les avoir jug�ees beauoup moins a�et�ees par et e�et syst�ematiqueque les autres. On note �egalement que le blending a deux e�ets qui s'annulent �a peu pr�es pourles g�eantes rouges. Le v�eritable nombre d'�etoiles serait plus grand que la valeur nominaleutilis�ee dans le alul de la profondeur optique (� / N�1?;obs), produisant une surestimationde la profondeur optique, mais le vrai nombre d'�ev�enements serait aussi plus �elev�e queelui observ�e (� / tE), ompensant l'e�et pr�e�edent. Il est don pr�ef�erable d'utiliser lesdur�ees tE ajust�ees sans tenir ompte du blending. Nous disuterons ela en d�etail, lors dela d�etermination de la profondeur optique dans la setion 10.2.



9.2 Les ourbes de lumi�ere des andidats mirolentille 2219.2 Les ourbes de lumi�ere des andidats miro-lentilleDans ette setion on peut trouver les ourbes de lumi�ere rouge et bleue des 36andidats mirolentille issus de l'analyse. On inlut don eux \�a probl�emes" qui ont �et�e�elimin�es a posteriori (voir sous-setion 9.1.2). On montre �egalement les artes de hamps,ainsi que les diagrammes ouleur-magnitude o�u l'on a signal�e la position de l'�etoile-souredu andidat en question. On a aussi repr�esent�e les ux rouges en fontion des ux bleus.Cela sert essentiellement a d�eeler un e�et de blending, �a ondition que les ouleurs del'�etoile prinipale et de l�etoile seondaire soient di��erentes.
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Diagramme Couleur-Magnitude

●★

Diagramme Couleur-Magnitude

●★

Fig. 9.12: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#1 (moiti�e gauhe) et EROS-BLG-#2(droite). L'ajustement d'une ourbe de Pazy�nski simple est signal�e en trait plein. L'ajustementave e�et de parallaxe orrespond au trait en pointill�e. Les valeurs des param�etres de et ajustementsont montr�ees dans le tableau 9.3.
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Fig. 9.13: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#3 et EROS-BLG-#4. Pour e dernier an-didat on montre �egalement l'ajustement mirolentille ave parallaxe (trait pointill�e). L'e�et estmarginal, ar on voit �a peine une di��erene ave l'ajustement mirolentille simple. Les valeurs desparam�etres de l'ajustement ave et sans parallaxe sont pr�esent�ees dans le tableau 9.4.
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Fig. 9.14: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#5 et EROS-BLG-#6
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Fig. 9.15: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#7 et EROS-BLG-#8
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Fig. 9.16: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#9 et EROS-BLG-#10
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Fig. 9.17: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#11 et EROS-BLG-#12. L'ajustement d'uneourbe de Pazy�nski simple est signal�e en trait plein. L'ajustement ave e�et de parallaxe orrespondau trait en pointill�e. Les param�etres de et e�et sont montr�es dans le tableau 9.5.
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Fig. 9.18: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#13 et EROS-BLG-#14
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Fig. 9.19: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#15 et EROS-BLG-#16
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Fig. 9.20: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#17 et EROS-BLG-#18
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Diagramme Couleur-Magnitude

Fig. 9.21: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#19 et EROS-BLG-#20
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Fig. 9.22: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#21 et EROS-BLG-#22
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Fig. 9.23: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#23 et EROS-BLG-#24
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Fig. 9.24: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#25 et EROS-BLG-#26
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Fig. 9.25: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#27 et EROS-BLG-#28
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Fig. 9.26: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#29 et EROS-BLG-#30. L'ajustement d'uneourbe de Pazy�nski simple est signal�e en trait plein. L'ajustement ave e�et de parallaxe orrespondau trait en pointill�e. Les valeurs des param�etres ajust�es ave parallaxe sont montr�es dans le tableau9.6.
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Fig. 9.27: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#31 et EROS-BLG-#32
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Fig. 9.28: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#33 et EROS-BLG-#34
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Fig. 9.29: Carat�eristiques des andidats EROS-BLG-#35 et EROS-BLG-#36
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Chapitre 10L'Interpr�etation des r�esultatsSommaire10.1 L'eÆait�e de l'analyse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24110.2 D�etermination de la profondeur optique . . . . . . . . . . 24410.2.1 Carat�eristiques des andidats mirolentille . . . . . . . . . 24510.2.2 La distribution des param�etres des andidats mirolentille . 24710.2.3 La valeur de la profondeur optique . . . . . . . . . . . . . . 25110.2.4 Erreur sur la profondeur optique . . . . . . . . . . . . . . . 254Nous arrivons en�n �a l'objetif ultime de ette th�ese : la d�etermination de la profondeuroptique vers le Centre Galatique. Pour ela, il est indispensable de onnâ�tre l'eÆait�ede notre analyse, par le alul de laquelle on d�ebutera e hapitre. Ensuite, on pr�esenterala distribution de param�etres des andidats mirolentille et on jugera de la ompatibilit�ede eux-i ave les distributions des �ev�enements simul�es d�etet�es par l'analyse. Finalement,nous donnerons la valeur de la profondeur optique d�etermin�ee �a partir de notre �ehantillonde andidats, ainsi que l'erreur qui lui est assoi�ee.10.1 L'eÆait�e de l'analyseNous avons mentionn�e pr�e�edemment, dans la setion 7.5, que la simulationd'�ev�enements mirolentille est un outil essentiel �a l'estimation de l'eÆait�e de l'analyse.En e�et, nous pouvons d�eterminer elle-i en appliquant les mêmes rit�eres de s�eletionpour la reherhe de andidats dans les donn�ees, aux ourbes de lumi�ere sur lesquelles on ag�en�er�e des �ev�enements mirolentille. On peut ainsi savoir quelle est l'eÆait�e de d�etetionde notre analyse, autrement dit, quelle est la fration de mirolentilles simul�ees que l'on ad�etet�ees.L'eÆait�e d�epend de plusieurs param�etres :1. Le param�etre d'impat u0, les petites ampli�ations (grands u0) �etant en e�et diÆiles�a d�eteter.2. La date du maximum t0, un �ev�enement dont le pi d'ampli�ation est dans un troud'observation, entre deux saisons Centre Galatique par exemple, �etant diÆilementtrouvable. 241



242 L'Interpr�etation des r�esultats3. La dur�ee tE , la fr�equene de prise d'images n'�etant pas toujours suÆsante pour per-mettre la d�etetion de ph�enom�enes de tr�es ourte dur�ee. Un autre exemple onerneles �ev�enements longs dont le d�ebut ou la �n de l'ampli�ation ne se trouvent pas dansla p�eriode d'observation.4. Les ux de base, les mirolentilles sur des �etoiles de faible luminosit�e �etant plusdiÆiles �a d�eteter. De même pour les �etoiles tr�es brillantes �a la limite de la saturationinstrumentale.On peut estimer l'eÆait�e de d�etetion en fontion d'un de es param�etres, en int�egrantsur tous les autres. Dans la pratique, en prenant la dur�ee tE omme exemple, l'eÆait�eest d�etermin�ee en divisant la distribution des tE des mirolentilles simul�ees s�eletion�ees parles oupures de l'analyse, par la distribution des tE de toutes les mirolentilles simul�eespr�esentes au d�epart. Lorsqu'on veut obtenir l'eÆait�e de d�etetion pour u0MC < 1, 'est-�a-dire, pour une ampli�ation g�en�er�ee sup�erieur �a 34%, on alule la fration de mirolentillesr�eup�er�ees par l'analyse parmi tous les �ev�enements (engendr�es ave 0 < u0MC < 2), parrapport aux �ev�enements simul�es ave u0MC < 1. Cei est traduit par la formule suivante�(tEMC) = Nandidats d�etet�es(tE ��t < tE < tE +�t)Nevt simul�es; u0MC<1(tEMC ��t < tEMC < tEMC +�t) ; (10.1)o�u �(tEMC) est l'eÆait�e de d�etetion pour la dur�ee simul�ee tEMC et �t la largeurdes anaux ou bins de la distribution des dur�ees. Le num�erateur se r�ef�ere au nombre deandidats d�etet�es par les oupures de l'analyse ; le d�enominateur onerne le nombred'�ev�enements simul�es ave un param�etre d'impat u0MC < 1 et dont les dur�ees appar-tiennent �a l'intervalle en question. De la même fa�on, on peut estimer l'eÆait�e pouru0MC < 2. Il s'agit simplement d'obtenir la fration de mirolentilles s�eletionn�ees parrapport aux �ev�enements g�en�er�es ave un param�etre d'impat u0MC < 2.Nous avons engendr�e des �ev�enements mirolentille sur toutes les ourbes de lumi�ere,ave des distributions uniformes en u0MC et t0MC respetivement entre [0; 2℄ et[Tmin � tE;max; Tmax + tE;max℄ = [2189; 3607℄ ave tE;max = 180 jours. La distribution destEMC est une loi plate en log(tE) dans l'intervalle [1; 180℄ jours.Sur la �gure 10.1 on a repr�esent�ee l'eÆait�e globale de d�etetion (trait plein) pouru0MC < 1, alul�ee �a partir d'�ev�enements mirolentille simul�es sur les 15 hamps analys�es.On a impos�e que l'ampli�ation d�etet�ee des mirolentilles s�eletionn�es soit sup�erieure �a34%1 (u0 < 1), ar pour la d�etermination de la profondeur optique nous n'allons onsid�ererque les andidats ayant un param�etre d'impat inf�erieur �a l'unit�e et ei par soui de ne pasprendre en ompte dans les aluls des andidats moins �ables, de faible ampli�ation. Onmontre �egalement l'eÆait�e globale sur trois groupes de hamps qui se distinguent par lenombre de mesures prises au long de trois saisons d'observation. Le premier groupe ontientles hamp g607, g610, g611 et g613, ave en moyenne 360 points (tirets). Le deuxi�emegroupe se r�ef�ere aux hamps g614, g618, g619, g620 et g625, ave 340 mesures enmoyenne (trait pointill�e). Finalement, le dernier groupe ompos�e des hamps g612, g615,g617, g624, g626 et g627, omporte en moyenne 180 points (tirets et pointill�e). On voitque l'eÆait�e de d�etetion augmente en fontion de la dur�ee tE, omme l'on y s'attendait.1. On rappelle que la oupure lors de l'analyse onsistait �a e que l'ampli�ation soit sup�erieure �a5 fois la r�esolution photom�etrique, pouvant ainsi obtenir des faibles ampli�ations bien inf�erieures �a34%.
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2.5log10(FREF Rouge) (u0MC<1)

EFFICACITE GLOBALE DE DETECTION (en %)

t0MC (u0MC<1)

u0MC tEMC (u0MC<1)Fig. 10.1: EÆait�e globale de d�etetion (trait plein) pour u0MC < 1 en fontion du ux de baserouge de l'�etoile-soure, de l'instant de l'ampli�ation maximale t0, du param�etre d'impat u0 etde la dur�ee tE des �ev�enements. Les mirolentilles ont �et�e engendr�ees ave une distribution uniformeen u0MC et t0MC respetivement entre [0; 2℄ et [2189; 3607℄. La distribution de tEMC est une loiplate en log(tE) dans l'intervalle [1; 180℄ jours. L'eÆait�e a �et�e d�etermin�ee pour des �ev�enementsave u0MC < 1, 'est-�a-dire, on a alul�e la fration de mirolentilles r�eup�er�ees par l'analyse parmitous les �ev�enements (engendr�es ave 0 < uOMC < 2), par rapport aux �ev�enements simul�es aveu0MC < 1. On montre �egalement l'eÆait�e globale sur trois groupes de hamps, selon le nombred'images prises au long de la p�eriode d'observation. Le premier groupe (tirets) poss�ede 360 mesuresen moyenne, le deuxi�eme (trait pointill�e) 340 points et le dernier (tirets et pointill�es) 180 mesuresen moyenne.



244 L'Interpr�etation des r�esultats10.2 D�etermination de la profondeur optiqueLa profondeur optique et le taux d'�ev�enements peuvent être d�etermin�es �a partir de lasomme des ontributions des dur�ees de haque andidat observ�e (selon les �equations dessetions 3.1.4 et 3.1.5) � = 1N?;obsTgen �2 Xandidats tE�(tE) (10.2)� = 1N?;obsTgen Xandidats 1�(tE) ; (10.3)o�u N?;obs est le nombre d'�etoiles observ�ees, �(tE) l'eÆait�e de d�etetion pour la dur�eetE (f. �equation 10.1) et Tgen la p�eriode de temps sur laquelle nous avons eng�endr�es lesmirolentilles lors du alul de l'eÆait�e. La profondeur optique peut être d�e�nie ommela probabilit�e qu'une �etoile donn�ee �a un instant donn�e soit ampli��ee de plus de 34%(u0MC < 1). On fait remarquer que la profondeur optique peut aussi être d�e�nie omme laprobabilit�e que la mirolentille ait un param�etre d'impat u0MC < 2 orrespondant �a uneampli�ation de 6%. Pour e qui onerne les andidats observ�es �a prendre dans le alul dela profondeur optique, nous n'allons onsid�erer que eux pr�esentant un param�etre d'impatinf�erieur �a l'unit�e, ar autrement on risque de prendre en ompte des mirolentilles moins�ables, atteintes de plus d'inertitude. On fait remarquer que ette restrition est en aordave l'estimation de l'eÆait�e, ar lors du alul de elle-i on a impos�e que la oupure denotre analyse sur l'ampli�ation s�eletionne que les andidats ave A0 > 1:34 (u0 < 1) .De plus, nous avons vu dans la setion 9.1.4 que les �etoiles-soures g�eantes rouges �etaientmoins a�et�ees par les probl�emes syst�ematiques li�es au blending. En e�et, les �etudesstatistiques de et e�et ([Palanque-Delabrouille, 1997℄) sur des images synth�etiques aveune densit�e d'�etoiles omparable �a elle des g�eantes rouges dans nos hamps, indiquentque l'ampli�ation observ�ee orrespond en moyenne �a 90% de la vraie ampli�ation. Unevariation de 10% sur l'ampli�ation observ�ee par rapport �a l'ampli�ation r�eelle �equivaut�a moins de 5% sur la dur�ee observ�ee par rapport �a la vraie dur�ee. Aussi, nous pouvonsaÆrmer que l'e�et de blending pour les g�eantes rouges est en moyenne n�egligeable. Parminos andidats, au maximum 4 sur les 25 orrespondant �a des g�eantes rouges pr�esententun e�et de blending (onvainant sur seulement 2 andidats). Dans la d�etermination de laprofondeur optique et du taux d'�ev�enements nous n'allons don inlure que les andidatsmirolentilles sur des g�eantes rouges. Les dur�ees onsid�er�ees seront elles trouv�ees sanstenir ompte du blending, ar autrement il faudrait estimer le nombre d'�etoiles blend�eesnon-visibles, pour l'ajouter au nombre d'�etoiles observ�ees N?;obs ; or un des arguments pourse restreindre aux g�eantes rouges dans le alul de la profondeur optique est pr�eisementelui d'�eviter ette estimation omplexe. Pour e qui onerne les andidats pr�esentantde la parallaxe, il est naturel de onsid�erer les dur�ees alul�ees en tenant ompte de et e�et.Nous poss�edons maintenant tous les �el�ements qui rentrent dans es formules : l'eÆait�e,que nous avons estim�ee dans la setion pr�e�edente, la p�eriode de temps Tgen sur laquellenous avons g�en�er�e des �ev�enements mirolentille lors du alul de l'eÆait�e et �nalementle nombre d'�etoiles observ�ees dont nous avons donn�e les hi�res dans le tableau 6.2, pourhaque type d'�etoile (de la s�equene prinipale, g�eante rouge et variables bleue ou rouge).On pr�esente �a nouveau i-apr�es les andidats pour s�eletionner eux dont l'�etoile-soure estune g�eante rouge et dont le param�etre d'impat est inf�erieur �a l'unit�e.



10.2 D�etermination de la profondeur optique 24510.2.1 Carat�eristiques des andidats mirolentilleDans le tableau 10.1 (semblable au tableau 9.2 du hapitre pr�e�edent) nous rappelonsles param�etres des andidats mirolentille issus de notre analyse. Nous avons au total33 andidats (apr�es �elimination des as �a probl�emes, voir setion 9.1.2), dont 25 sur desg�eantes rouges (GR), 5 sur des �etoiles de la s�equene prinipale (SP), 2 sur des variablesrouges (VR) et une superg�eante rouge (SGR). Parmi les 25 andidats sur des g�eantesrouges, 16 pr�esentent un param�etre d'impat u0 < 1.Candidats EROS � (J2000) Æ (J2000) t02 tE2 A02 �2/nddl#1-g6070let7788 SGR 17 :58 :37.1 -29 :06 :30.4 2906.970�0.714 73.761�1.357 4.191 276.33/580� Æu u0ave parallaxe 0.841 0.145�0.069 2906.17�0.701 78.123�1.115 0.069 583/570#2-g6071net2436 GR 18 :01 :02.5 -29 :00 :11.6 3383�0.328 10.383�0.349 1.607 1169.36/5181999-BUL-06#3-g6071net7995 GR 18 :00 :46.4 -29 :06 :55.7 3004.180�0.283 9.302�0.474 1.766 295.69/541#4-g6075ket6223 GR 18 :00 :6.9 -29 :38 :06 2743.930�0.075 62.893�0.315 7.880 422.04/77497-BLG-26 � Æu u0ave parallaxe 0.771 0.322�0.105 2743.5�0.599 56.197�2.3167 0.0251 555/541#5-g6075net7538 GR 18 :01 :10.2 -29 :48 :55 3423.020�0.184 35.567�0.353 2.171 576.61/7491999-BUL-0799-BLG-12#6-g6100net3596 GR 18 :02 :45.7 -29 :06 :14.8 2702.950�0.579 34.941�0.904 1.331 722.15/496#7-g6103ket6173 SP 18 :03 :41.2 -29 :22 :9.9 2661.890�1.174 23.149�1.417 1.211 185.58/458#8-g6107let2797 GR 18 :03 :29.9 -30 :09 :54.1 2802.490�1.875 17.858�1.659 1.097 266.37/596#9-g6107met1966 SP 18 :03 :58.7 -29 :58 :49 2720.320�0.288 13.574�0.298 2.021 579.03/593g6107ket263297-BLG-37#10-g6107net2679 GR 18 :04 :13.5 -30 :09 :25.5 2744.23�0.617 40.728�0.839 1.277 1338.54/628#11-g6111net5932 GR 18 :04 :9.7 -27 :44 :35 2790.940�0.193 30.253�0.382 1.980 883.52/552g6111let7292BUL SC35-14497497-BLG-58#12-g6113ket7367 GR 18 :03 :53.2 -27 :57 :36 2491.630�0.373 109.494�0.754 5.931 1484.44/45296-BLG-12 � Æu u0ave parallaxe -0.138 0.272�0.063 2472.50�0.936 145.61�2.723 0.114 552/438#13-g6113net7869 GR 18 :04 :33.6 -28 :07 :32.2 3105.740�0.200 13.045�0.353 1.601 313.96/465EROS-98-BLG-41998-BUL-23#14-g6115ket3972 GR 18 :03 :50.09 -28 :15 :29.7 2484.050�25.391266.550�38.688 1.086 185.36/463#15-g6117met3538 GR 18 :04 :38.8 -28 :35 :19.8 2666.180�1.101 15.911�.923 1.103 365.44/530#16-g6130let4729 GR 18 :04 :57.5 -29 :40 :9.8 2714.620�0.117 4.640�0.243 1.769 199.39/551#17-g6134let1254 GR 18 :04 :50.6 -30 :16 :34 3040.200�0.516 11.365�0.705 1.327 354.87/573EROS-98-BLG-198-BLG-17#18-g6140met402 GR 18 :06 :20.4 -27 :56 :13 2987.590�0.407 35.834�0.858 2.895 554.31/454#19-g6141let2269 V R 18 :07 :20.3 -28 :08 :49.1 2828.720�0.166 14.916�0.314 2.326 401.05/451g6141net2476#20-g6143net1290 GR 18 :08 :0.58 -28 :27 :47.4 3329.700�2.297 163.339�3.633 2.021 1667.50/422andidat �a probl�eme Suite du tableau page suivante



246 L'Interpr�etation des r�esultatsCandidats EROS � (J2000) Æ (J2000) t02 tE2 A02 �2/nddl#21-g6143net772 GR 18 :08 :3.5 -28 :26 :36.2 3332.420�3.827 126.092�5.055 1.628 1018.47/362andidat �a probl�eme#22-g6145ket2521 SP 18 :06 :42.4 -28 :41 :16 2480.460�0.061 28.252�0.312 6.724 326.02/49496-BLG-31#23-g6145ket3450 GR 18 :07 :06.4 -28 :42 :32.8 3071.070�0.387 20.627�0.390 2.578 255.89/522EROS-98-BLG-2#24-g6150let5043 SP 18 :05 :50.2 -26 :44 :53.1 2993.560�1.078 24.785�2.146 1.414 212.43/295#25-g6155let108 V R 18 :07 :36.3 -27 :20 :6.6 3403.940�0.023 2.276�0.055 2.636 789.20/278andidat �a probl�eme#26-g6155met5240 SP 18 :07 :42.3 -27 :18 :24.7 2713.680�2.751 101.908�3.564 1.209 758.33/329g6155ket5507#27-g6156net7319 V R 18 :06 :26.1 -27 :51 :46.1 2848.040�3.030 69.142�3.795 1.579 333.36/147#28-g6190let5292 GR 18 :08 :51.3 -28 :27 :11 2631.010�0.063 10.043�0.118 2.625 862.04/460g6190net504597-BLG-5#29-g6197net1969 GR 18 :10 :56.2 -29 :24 :24.4 3363.140�0.273 116.309�0.790 3.824 372.45/562� Æu u0ave parallaxe -1.492 0.229�0.023 3362.9�0.753 108.34�0.681 0.041 537/549#30-g6206met860 GR 18 :09 :40.8 -27 :46 :19.7 2679.620�1.007 32.857�1.138 1.168 347.76/442#31-g6240met5553 GR 18 :12 :43.4 -29 :38 :28.5 2812.560�0.031 18.288�0.182 5.837 1681.74/208#32-g6254let3110 GR 18 :11 :51.5 -29 :00 :33.5 3034.410�0.264 10.836�0.484 1.865 197.77/486#33-g6257met4796 GR 18 :14 :32.5 -29 :14 :46.4 2646.500�0.261 15.686�0.260 1.602 911.85/448g6257net326#34-g6257net2634 GR 18 :14 :18.8 -29 :20 :32.1 2604.370�1.670 11.508�1.167 1.314 595.96/528#35-g6265ket1378 GR 18 :13 :26.7 -27 :21 :53.9 3017.830�0.286 8.463�0.307 1.912 216.38/261#36-g6265net242 GR 18 :14 :31.4 -27 :28 :57.2 2779.080�4.449 102.873�6.050 1.104 267.24/231g6265met5755 Fin du tableauTab. 10.1: Liste des andidats mirolentille EROS II vers le CentreGalatique. Dans la premi�ere olonne est indiqu�e le nom de l'�etoilede r�ef�erene de notre atalogue orrespondant au andidat miro-lentille. Les index GR et SP se r�ef�erent respetivement aux �etoilesdu lump des g�eantes rouges et aux �etoiles de la s�equene prini-pale. L'index SGR et VR orrespondent aux �etoiles superg�eantesrouges et aux �etoiles variables de ouleur rouge. Dans ertains as,on indique le nom des alertes et andidats d'analyse du groupeMACHO et OGLE. La deuxi�eme et troisi�eme olonne onernentles oordonn�ees �equatoriales (�; Æ) de l'�etoile. Les quatre derni�eresolonnes orrespondent aux param�etres de l'ajustement mirolen-tille biouleur, notamment le temps du maximum d'ampli�ationt02, la dur�ee tE2 et l'ampli�ation A02.Sur la �gure 10.2 on montre le diagramme ouleur-magnitude pour l'ensemble desandidats. Il a �et�e obtenu en alignant les diagrammes des quarts des CCD sur lesquels setrouvent les �etoiles-soures des andidats ave le diagramme du quart k du CCD#4 dansle hamp g610 situ�e dans la fenêtre de Baade. Les g�eantes rouges sont signal�ees par unpoint et les autres types d'�etoiles par une roix. Les �etoiles-soures des andidats ave unparam�etre d'impat u0 < 1 sont entour�ees par un erle. La zone hahur�ee selon l'axe desouleurs repr�esente l'inertitude sur l'alignement. En e�et, les diagrammes sont align�es enutilisant la position du entre du lump, alul�ee automatiquement par le programme d�eritdans l'annexe A. Il arrive que sur le diagramme du quart sur lequel se trouve l'�etoile-souredu andidat, elle-i appartient enore �a la partie basse du lump des g�eantes rouges, alors



10.2 D�etermination de la profondeur optique 247que sur le diagramme global elle se trouve l�eg�erement en dessous du lump.Dans la setion 6.2.5, lors de la s�eletion d'�etoiles brillantes pour la fabriation duatalogue de r�ef�erene, nous avons pr�esent�e le tableau 6.2, ave le nombre total d'�etoiles etle nombre par type : g�eantes rouges, �etoiles de la s�equene prinipale, variables rouges etbleues. Le nombre total d'�etoiles dans nos atalogues de r�ef�erene des 15 hamps analys�esest 2:3� 106 dont 1:4 � 106 g�eantes rouges.10.2.2 La distribution des param�etres des andidats miro-lentilleSur les �gures 10.3, on montre la distribution des param�etres d'impat u0 et des tempsdu maximum d'ampli�ation t0 pour les 16 andidats sur des �etoiles g�eantes rouges aveu0 < 1. On y voit que les u0 et les t0 sont distribu�es a peu pr�es uniform�ement. Sur la �gure10.4 on a repr�esent�e en log10 la distribuiton des dur�ees de la travers�ee du rayon d'EinsteintE, les dur�ees des andidats de haque bin, d'une largeur �egale �a 0.3, orrespondant �a lamoiti�e des dur�ees du bin suivant. On a superpos�e la distribution des dur�ees orrig�ee del'eÆait�e. On fait remarquer que nous avons utilis�e les dur�ees trouv�ees en tenant omptede la parallaxe pour les andidats qui pr�esentent et e�et. L'eÆait�e de d�etetion assoi�eeest n�eanmoins elle des dur�ees initialement mesur�ees. Pour que les deux histogrammesaient la même surfae, on a multipli�e la distribution orrig�ee par 0.028. On onstate quela distribution \brute" est assez piqu�ee et que la distribution orrig�ee l'est enore plus. Lamoyenne et l'�eart-type des dur�ees sont< tE > = 33:3 jours (10.4)�tE = 39:6 jours : (10.5)La m�ediane des dur�ees est 16.9 jours.A�n de v�eri�er si les distributions des param�etres de nos andidats orrespondent �a euxd'�ev�enements mirolentille, on peut utiliser le test de Kolmogorov-Smirnov. La pro�edurede omparaison onsiste �a aluler, pour haque andidat, les distributions umul�ees atten-dues des param�etres u0 et t0. Pour e faire, on s�eletionne les �ev�enements simul�es ayantdes dur�ees tE du même ordre que le andidat en question, �a �10% et qui passent les ou-pures de l'analyse. On ompare alors la distribution globale de haque param�etre, alul�ee�a partir de la somme des distributions umul�ees attendues pour haque andidat, �a la dis-tribution globale exp�erimentale des andidats, orrespondant au param�etre en question. Onfait remarquer que l'eÆait�e de d�etetion est prise en ompte de fa�on impliite quand ononstruit la distribution attendue �a partir des �ev�enements simul�es. La signi�ation de laressemblane entre la distribution globale exp�erimentale et la distribution globale attendue,�a la distane Dmax l'une de l'autre, est donn�ee par la probabilit�e de Kolmogorov-SmirnovPks(D > Dmax) = 2� +1Xk=1(�1)k�1e�2k2�2 ; (10.6)ave � ' Dmax(pN + 0:12 + 0:11pN ) ; (10.7)
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Diagramme Couleur-Magnitude des Candidats EROS

Fig. 10.2: Diagramme ouleur-magnitude globale des andidats mirolentille. Pour onstruire ediagramme nous avons align�e les diagrammes des quarts de CCD o�u se loalisent les �etoiles-souresdes andidats ave le quart k du CCD#4 dans le hamp g610. Les g�eantes rouges sont signal�eespar un point et les autres types d'�etoiles par une roix. Les �etoiles-soures des andidats ave unparam�etre d'impat u0 < 1 sont entour�ees par un erle. Comme l'ajustement des diagrammes a�et�e fait en alignant les positions du entre du lump alul�ees de fa�on automatique (f. annexe A),il existe une inertitude sur la position des �etoiles-soure des andidats dans le diagramme global.Cei est indiqu�e par la zone hahur�ee, les �etoiles situ�ees sur ette bande semblant ne plus appartenirau lump de g�eantes rouges du diagramme global. Cependant sur le diagramme du quart que leurorrespond, elles se situent enore dans la partie basse du lump.
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Distribution des parametres d impact u0

16 candidats geantes rouges avec u0<1

Distribution des instants t0 de maximum d amplification

16 candidats geantes rouges avec u0<1Fig. 10.3: Distribution des param�etres d'impat u0 et des temps du maximum d'ampli�ation pourles 16 andidats sur les g�eantes rouges ave u0 < 1.
Distribution des durees tE

16 candidats geantes rouges avec u0<116 candidats geantes rouges avec u0<1Fig. 10.4: Distribution des dur�ees de la travers�ee du rayon d'Einstein pour les 16 andidats surles g�eantes rouges ave u0 < 1. En trait plein on a repr�esent�e la distribution orrig�ee de l'eÆait�ede d�etetion. En trait pointill�e on voit la distribution observ�ee sans orretion. L'int�egrale de ladistribution orrig�ee a �et�e ramen�ee �a elle de la distribution observ�ee.



250 L'Interpr�etation des r�esultatspour N andidats (N petit).� Test de Kolmogorov-Smirnov sur u0Sur la �gure 10.5 on peut voir la distribution umul�ee globale des 16 andidatsposs�edant un param�etre d'impat u0 < 1 (trait plein) et la distribution attendue (traiten pointill�e). La distane maximale entre les deux distributions est Dmax = 0:23, e quidonne une probabilit�e de Kolmogorov-Smirnov de Pks = 34%. Cet ensemble de andidatsressemble don �a un �ehantillon de mirolentilles. On fait noter que les �ev�enements simul�esayant �et�e g�en�er�es ave des param�etres d'impat distribu�es uniform�ement, le test indiqueque les u0 de nos andidats sont ompatibles ave e type de distribution.
Distribution cumulee de U0
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Candidats geantes rouges avec U0 <1Candidats geantes rouges avec U0 <1Fig. 10.5: Test de Kolmogorov-Smirnov pour le param�etre d'impat u0. La distane maximaleentre la distribution exp�erimentale (trait plein) et la distribution attendue (trait en pointill�e) estDmax = 0:23. La probabilit�e assoi�ee est Pks = 34%.� Test de Kolmogorov-Smirnov sur t0La �gure 10.6 illustre le test de Kolmogorov-Smirnov pour t0. On y montre la distri-bution umul�ee globale de nos andidats (trait plein) et la distribution umul�ee globaleattendue (trait en pointill�e). Les distributions s'�eartent d'une distane Dmax = 0:11, laprobabilit�e assoi�ee �etant Pks = 98%. Aussi, les instants t0 du maximum d'ampli�ationsont ompatibles ave un �ehantillon de mirolentilles. Les replats dans la distributionattendue orrespondent aux p�eriodes entre deux saisons d'observation 2500 < Tobs < 2600,2850 < Tobs < 2950 et 3250 < Tobs < 3350. Comme dans le as pr�e�edent, les t0 des�ev�enements simul�es ont �et�e engendr�es de fa�on uniforme. Par ons�equent, les t0 de nosandidats suivent e type de distribution. En e�et, ei transparâ�t lairement sur la �gure10.3, o�u l'on voit que les t0 se distribuent uniform�ement au long des saisons d'observation.On fait remarquer que le temps du maximum d'ampli�ation t0 d�epend de la distributiondes dur�ees tE. En e�et, sur la �gure 10.7, o�u nous avons repr�esent�e la dur�ee des �ev�enements
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Distribution cumulee de t0
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Candidats geantes rouges avec U0 <1Candidats geantes rouges avec U0 <1Fig. 10.6: Test de Kolmogorov-Smirnov pour l'instant t0 du maximum d'ampli�ation. La dis-tane maximale entre la distribution exp�erimentale (trait plein) et la distribution attendue (trait enpointill�e) est Dmax = 0:11. La probabilit�e assoi�ee est Pks = 98%.simul�es d�etet�es par l'analyse en fontion de t0, on onstate que les mirolentilles ayant t0situ�e dans les trous d'observation sont d�etetables seulement si leur dur�ee tE > 40 jours.10.2.3 La valeur de la profondeur optiqueNous pouvons maintenant utiliser la formule 10.3 pour d�eterminer la profondeur optique,en onsid�erant les dur�ees des andidats sur des g�eantes rouges ave un param�etre d'impatu0 < 1 et l'eÆait�e de d�etetion orrespondante (voir tableau 10.2). On pr�eise que pourles andidats pr�esentant de la parallaxe, on utilise la dur�ee alul�ee en tenant ompte deet e�et, mais en onsid�erant l'eÆait�e de d�etetion pour la dur�ee tE intialement trouv�ee.On rappelle que le nombre de g�eantes rouges dans les 15 hamps analys�es est 1:42� 106et que le temps de g�en�eration sur lequel les �ev�enements simul�es ont �et�e g�en�er�es pour lealul de l'eÆait�e est Tgen = 1418 jours. La profondeur optique pour et �ehantillon deandidats est ainsi estim�ee �a�bulbe = 9:4� 10�7 pour (l; b) = 2Æ:54;�4Æ:0 ; (10.8)o�u la position (l,b) est la position moyenne des hamps analys�es pond�er�ee par le nombrede g�eantes rouges dans haque hamp. Sur la �gure 10.8 on a repr�esent�e la profondeuroptique loale par hamp. On montre �egalement le nombre de andidats d�etet�es pourhaque hamp et le nombre de g�eantes rouges dans es mêmes hamps.Sur la �gure 10.9 en haut, on peut voir la ontribution de haque andidat mirolentille�a la profondeur optique loale. Les erles sont entr�es sur la position des andidats, lesrayons �etant proportionnels �a la profondeur optique loale �i = [�=2N?;i℄tE;i=�i, o�u tE;iest la dur�ee de l'�ev�enement i, �i l'eÆait�e de d�etetion pour la dur�ee i et N?;i est lenombre d'�etoiles suivies dans le hamp o�u le andidat a �et�e trouv�e. En bas, on montre la
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Duree des evenements simules en fonction de t0

detectes par l analysedetectes par l analyseFig. 10.7: tE en fontion de la date du maximum d'ampli�ation t0 pour les �ev�enements simul�ess�eletionn�es par l'analyse. On voit que les mirolentilles dont le t0 se trouve dans un trou d'obser-vation ne sont pas suseptibles d'être d�etet�ees que si leur dur�ee tE > 40 jours.
Candidat tE jours �(tE) en %#2-g6071net2436 10.38 23.77#3-g6071net7995 9.30 4 22.34#4-g6075ket6223 56.20 54.74#5-g6075net7538 35.57 42.96#11-g6111net5932 30.25 40.29#12-g6113ket7367 145.61 62.79#13-g6113net7869 13.05 26.95#16-g6130let4729 4.69 14.24#18-g6140met402 35.84 42.96#23-g6145ket3450 20.63 34.02#28-g6190let5292 10.04 23.37#29-g6197net1969 108.34 63.39#31-g6240met5553 18.29 32.02#32-g6254let3110 10.83 24.71#33-g6257met4796 15.68 29.09#35-g6265ket1378 8.46 21.04Tab. 10.2: EÆait�e de d�etetion en fontion de la dur�ee pour haun des andidats ave u0 < 1dont l'�etoile-soure est une g�eante-rouge.
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Fig. 10.8: La profondeur optique dans haque hamp analys�e. On a indiqu�e le nombre de andidatsd�etet�es dans le hamp juxtapos�e au nombre de g�eantes rouges observ�ees dans e même hamp. Onindique �egalement pour haque hamp la profondeur optique orrespondante et le num�ero du hamp.



254 L'Interpr�etation des r�esultatsontribution de haque andidat �a la profondeur optique en fontion de leur dur�ees. Onvoit lairement que les dur�ees plus longues ontribuent plus �a la profondeur optique.Le taux d'�ev�enements d�etermin�e �a partir de l'�ehantillon onsid�er�e i-dessus est� = 9:7 � 10�6�etoile�1an�1 (10.9)10.2.4 Erreur sur la profondeur optiqueUne fois que nous avons la valeur de la profondeur optique, nous devons lui assoier uneerreur statistique. Pour e faire nous avons suivi la pro�edure d�erite i-apr�es. �A partir dela distribution observ�ee des dur�ees des andidats sur des g�eantes ave u0 < 1, on a engendr�eun millier d'exp�erienes dans lesquelles on est suppos�e avoir d�eouvert un ertain nombrede mirolentilles. Pour haque exp�eriene, on a fait un tirage al�eatoire du nombre n demirolentilles \observ�ees", selon une statistique poissonienne o�u la moyenne � = 16 est �egaleau nombre de andidats onsid�er�es dans le alul de la profondeur optique. �A haune de esn mirolentilles, on assoie al�eatoirement une des dur�ees r�eellement observ�ees. On obtientainsi pour haque exp�eriene, un ensemble de n dur�ees pour lesquelles on peut d�eterminerune profondeur optique. L'erreur inf�erieure et sup�erieure de la profondeur optique mesur�eesont alors donn�ees par les valeurs de la distribution des 1000 profondeurs optiques simul�eesqui se trouvent �a �1� de la moyenneerrinf = 2:74 � 10�7 (10.10)errsup = 2:85 � 10�7 : (10.11)Cei est illustr�e sur la �gure 10.10, o�u le trait plein indique la valeur mesur�ee de laprofondeur optique, le trait en pointill�e orrespond �a la moyenne des profondeurs optiquessimul�ees et les tirets se r�ef�erent aux erreurs sup�erieure et inf�erieure.Nous pouvons maintenant omparer notre valeur de la profondeur optique �bulbe =9:4+2:7�2:9� 10�7 pour (l; b) = 2Æ:54;�4Æ:0, aux r�esultats des groupes MACHO et OGLE. Ceisera le sujet du hapitre 11 en onlusion du travail qui fait l'objet de ette th�ese.
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Contribution a la profondeur optique τ

Fig. 10.9: Contribution de haque andidat mirolentille �a la profondeur optique loale . En haut,la position de haque andidat est signal�e par le entre du erle qui re�ete la ontribution �a laprofondeur optique loale �i = [�=2N?;i℄tE;i=�i, o�u tE;i est la dur�ee de l'�ev�enement i, �i l'eÆait�ede d�etetion pour la dur�ee i et N?;i est le nombre d'�etoiles suivies dans le hamp o�u le andidata �et�e trouv�e. En bas, on repr�esente la même hose sour une autre forme. On y voit lairementl'augmentation de la ontribution ave la dur�ee tE .
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Estimation des Erreurs sur la Profondeur Optique

Fig. 10.10: Estimation des erreurs sur la profondeur optique simul�ee. Les erreurs inf�erieures etsu�erieures, indiqu�ees en tirets, se trouvent �a �1� de la moyenne (trait en pointill�e) des profondeursoptiques simul�ees. La valeur de la profondeur optique mesur�ee est signal�ee par le trait plein.



Chapitre 11Comparaison ave les r�esultats deMACHO et OGLESommaire11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 25711.1.1 S�eletion des alertes et andidats MACHO et OGLE . . . . 25811.1.2 Reherhe des alertes et des andidats de MACHO . . . . . 25911.1.3 Reherhe des alertes et andidats d'OGLE . . . . . . . . . 26311.1.4 R�esultat global de la reherhe . . . . . . . . . . . . . . . . 26511.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE . . 29911.2.1 Profondeurs optiques attendues pour di��erents mod�eles ga-latiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29911.2.2 La distribution des dur�ees des �ev�enements de mirolentilleet la fontion de masse qui lui est assoi�ee . . . . . . . . . . 30711.2.3 Disussion �nale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 311Dans e hapitre on se onsare �a la omparaison entre nos r�esultats sur la profondeuroptique vers le Centre Galatique et les valeurs d�etermin�ees par les groupes MACHO etOGLE. Pour ela, on herhe dans un premier temps, les alertes et les andidats issusde l'analyse des groupes MACHO et OGLE dans les donn�ees d'EROS II. Cei permetd'identi�er de andidats, qui n'ont �eventuellement pas �et�e d�etet�es par notre analyse et parons�equent mettre �a l'�epreuve la robustesse de elle-i. Ensuite nous essayons de omprendre,pour haque as sp�ei�que, la raison pour laquelle les �ev�enements \rat�es" n'ont pas �et�evus par l'analyse. Finalement nous jugerons de la ompatibilit�e des di��erents r�esultats desgroupes EROS, MACHO et OGLE.11.1 Reherhe des alertes et andidats de MA-CHO et OGLEPr�e�edemment (dans la setion 2.4.5) lors de l'�enum�eration des r�esultats des exp�erienesmirolentille vers le Centre Galatique, nous avons mentionn�e les groupes MACHO etOGLE. On rappelle bri�evement ii leurs arat�eristiques tehniques et r�esultats sienti�ques.257



258 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLELe groupe MACHO a observ�e de 1992 �a 1999, 94 hamps vers le bulbe, ave deuxam�eras de 4k � 4k pixels d'une r�esolution de 0.63"/pixel (soit un hamp de 430 � 430),mont�ees sur un t�elesope d�edi�e de 1.27m, situ�e �a l'observatoire de Mont Stromlo enAustralie [Hart et al., 1996℄. Les images, prises dans des �ltres non-standard appel�esrouge (6300-7600 �A) et bleu (4500-6300 �A), ont un seeing moyen de 2.1". Une premi�ereanalyse de 12:5 � 106 �etoiles observ�ees pendant 190 jours en 1993 sur 12 deg2, a misen �evidene 45 �ev�enements [Alok et al., 1997℄. Les 13 andidats orrespondant �a des�etoiles-soures g�eantes rouges donnent une profondeur optique de �bulbe = 3:9+1:8�1:2 � 10�6pour < l >= 2Æ55; < b >= �3Æ64. Par la suite, une analyse de photom�etrie di��erentiellesur 17 � 106 �etoiles suivies r�eguli�erement sur 8 hamps, soit � 4 deg2, entre mars1995 et août 1997, a r�ev�el�e 99 �ev�enements. La ontribution du bulbe a �et�e estim�ee �a�bulbe = 3:23+0:52�0:50 � 10�6 pour l = 2Æ68; b = �3Æ35 [Alok et al., 2000b℄. Finalement,[Popowski et al., 2000℄ d�eduit une profondeur optique �bulbe = (2:0 � 0:4) � 10�6 pourl = 3Æ9; b = �3Æ8, �a partir de 52 �ev�enements d�etet�es sur 2:1 � 106 �etoiles g�eantes rouges,observ�ees r�eguli�erement durant 5 saisons bulbe (1993-1997) sur 77 hamps, l'�equivalentde � 38:5 deg2. On rappelle �egalement que le syst�eme de d�etetion en ligne de andidatsmirolentille, MACHO Alert System, a �et�e install�e en 1995 [Alok et al., 1996℄ ; plus de200 alertes ont �et�e d�elenh�ees durant son ativit�e de 1995 �a la �n 1999.Dans une premi�ere phase du programme OGLE, qui s'est d�eroul�ee de 1992 �a 1995,l'aquisition de donn�ees a �et�e faite ave un t�elesope de 1 m, situ�e �a l'observatoire de LasCampanas au Chili. La am�era �etait ompos�ee d'un seul CCD, de 2k � 2k pixels ave unhamp total de 150 � 150. Treize hamps ont �et�e suivis en 1992, pour la plupart loalis�esdans la fent̂re de Baade (l = 1Æ; b = �4Æ) et 20 hamps en 1993 et 1994. �A partir del'analyse de � 106 �etoiles, observ�ees dans les bandes standard V et prinipalement en I, 12�ev�enements ont �et�e d�etet�es, la profondeur optique ayant �et�e estim�ee �a � = 3:3� 1:2� 10�6[Udalski et al., 1994a℄. La deuxi�eme phase de OGLE a �et�e mise en oeuvre en 1996, aveun nouveau t�elesope, le Warsaw de 1.3 m, install�e �a l'Observatoire de Las Campanaset �equip�e d'une am�era qui observe en balayage ontinu dans les bandes standard BVet prinipalement I. La am�era est ompos�ee d'un CCD STIe de 2k � 2k pixels et uner�esolution de 0:41700/pixel, soit un hamp de 14:20�570. Le seeing moyen sur l'ensemble deslih�es est de 10029. Entre 1997 et 1999, 20:5 � 106 �etoiles ont �et�e observ�ees r�eguli�erementsur 11 deg2. [Udalski et al., 2000℄ a publi�e un atalogue de 214 andidats d�eouverts dansette p�eriode. La profondeur optique respetive n'a pas �et�e d�etermin�ee, faute d'�etudede l'eÆait�e de d�etetion. N�eanmoins, OGLE a montr�e que le nombre d'�ev�enementsmirolentille qu'ils ont d�etet�es est proportionnel �a la profondeur optique dans un mod�elesimple de la Galaxie. On rappelle que OGLE a inaugur�e en 1994 la d�etetion en tempsr�eel de andidats mirolentille ave son syst�eme d'alertes en ligne, le EWS (Early WarningSystem). Ainsi, 2 alertes ont �et�e d�elenh�ees en 1994, 6 alertes en 1995 dans la phaseOGLE I et 167 de 1998 �a 2000 durant OGLE II. Une troisi�eme phase, OGLE III d�ebuteradans peu de temps, la phase deux s'�etant en e�et termin�ee en novembre 2000. Une nouvelleam�era sera install�ee, onstitu�e d'une mosa��que de 8 CCD SITe de 2k � 4k pixels ave uner�esolution de 0.26"/pixel et don une surfae angulaire totale de 350 � 350.11.1.1 S�eletion des alertes et andidats MACHO et OGLELa reherhe des �ev�enements mirolentille, que e soit des alertes ou des andidats issusde l'analyse, onsiste simplement �a rep�erer l'�etoile EROS II orrespondant �a l'�etoile-soure



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 259de l'�ev�enement en question, onnaissant ses oordonn�ees (�; Æ). Une fois l'�etoile EROS IIidenti��ee, on v�eri�e si elle-i a �et�e s�eletionn�ee en tant que andidat mirolentille lors denotre analyse. Si ela n'est pas le as, on essaie de omprendre pour quelle raison e andidatn'a pas �et�e trouv�e.Les donn�ees qui ont fait l'objet de l'analyse de ette th�ese orrespondent �a 15 deg2,situ�es �a une longitude �1Æ < l < 6Æ25 et une latitude �6Æ4 < b < �2Æ2. La reherhe des�ev�enements n'a don pas �et�e faite sur l'ensemble de 82 hamps Centre Galatique, maisseulement sur 15 hamps. L'analyse onerne les donn�ees observ�ees de juillet 1996 �a �nmai 1999. Il s'agit en ons�equene de regarder les alertes d�elenh�ees durant ette base detemps par le MACHO ALERT SYSTEM et le EWS du groupe OGLE, ainsi que par lesyst�eme d'alerte en ligne d'EROS II install�e en 1998. De même, onernant les andidatss�eletionn�es lors de l'analyse de haque groupe, nous avons retenu seulement les �ev�enementsdont l'instant du maximum d'ampli�ation est survenu dans la dite p�eriode. Ainsi, on a exlud'entr�ee les 45 andidats publi�es par [Alok et al., 1997℄ et les 12 mirolentilles apparuesdans [Udalski et al., 1994a℄, puisqu'elles datent d'avant 1996.On rappelle que, pour �eviter les probl�emes li�es au blending, on a onentr�e notre analysesur les �etoiles brillantes, notamment les g�eantes rouges. On ne peut don herher queles alertes et andidats MACHO et OGLE II, dont les �etoiles-soures sont suÆsammentbrillantes. On a onsid�er�e que les �etoiles-soures ave R < 18:2 pour MACHO et I < 18:2pour OGLE II seraient suseptibles de �gurer dans notre atalogue.En onlusion, parmi les 211 alertes de MACHO survenues entre 1996 et 1999, on en a re-tenu 27. Des 89 alertes d'OGLE II d�elenh�ees en 1998 et 1999, 14 ont �et�e inluses dans notreliste de reherhe. Conernant les andidats d'analyse, parmi 99 �ev�enements de MACHOd�eouverts par photom�etrie di��erentielle, 11 pourraient se trouver dans notre atalogue. Fi-nalement, sur le atalogue de 214 �ev�enements d'OGLE II, 27 andidats ont �et�e s�eletionn�es.On a �egalement v�eri��e si les quatre alertes EROS II d�elenh�ees en 1998 font partie des�ev�enements d�etet�es par notre analyse. Pour les r�esultats de [Popowski et al., 2000℄, auunereherhe n'a pu être faite, faute de publiation de la liste de andidats. Sur la �gure 11.1,on a repr�esent�e la distribution des hamps MACHO et OGLE II par rapport aux hampsEROS II, ainsi que la distribution des alertes et andidats dans le plan galatique. On voit�egalement la distribution des alertes et andidats avant et apr�es les oupures sur la base detemps et les magnitudes.11.1.2 Reherhe des alertes et des andidats de MACHODans les tableaux 11.1 et 11.2 on montre la liste des alertes et des andidats d'ana-lyse de MACHO, qui ont �et�e retenus pour la reherhe par les oupures sur l'instantdu maximum d'ampli�ation et la magnitude (01=06=1996 < t0 < 31=05=1999 etR < 18:2). Le nom des alertes et andidats MACHO indique l'ann�ee, le type de ible etle num�ero de l'�ev�enement. �A titre d'exemple, l'alerte 96-BLG-12 a �et�e trouv�ee en 1996vers le bulbe, �etant le douzi�eme d�elenhement de l'ann�ee. Par la suite, ette alerte a�et�e d�etet�ee par l'analyse et �gure don dans la liste des andidats MACHO sous lemême nom. Quand la d�esignation de l'�ev�enement inlut un \d", omme 97-BLG-d7,il s'agit alors d'un andidat s�eletionn�e par l'analyse de photom�etrie di��erentielle. Lesr�esultats de la reherhe sont indiqu�es dans la derni�ere olonne. Les as d�esign�es par etsuivis du num�ero d'�etoile orrespondent �a des �etoiles de notre atalogue. Les as signal�espar andidats se r�ef�erent aux alertes et andidats de MACHO s�eletionn�es par notre analyse.
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Fig. 11.1: Distribution des alertes MACHO et OGLE II en oordonn�ees galatiques (l; b). �A partirdu haut, de gauhe vers la droite : On a superpos�e les hamps OGLE II aux hamps EROS IIdu Centre Galatique. De même pour MACHO sur le graphique suivant. Sur la troisi�eme �gureon a superpos�e les alertes MACHO et OGLE II aux hamps EROS II. Sur le quatri�eme graphiqueseulement les alertes plus brillantes que les seuils de magnitudes R = 18:2 et I = 18:2, respetivementpour MACHO et OGLE, sont montr�ees. Les �etoiles-soures des alertes en-de��a de es seuils sontsuseptibles d'être dans notre atalogue. Sur les derni�eres deux �gures on montre la distribution dela totalit�e des andidats d'analyses MACHO et OGLE II et eux retenues pour la reherhe.



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 261Les �etoiles-soures lass�ees omme �etant hors hamp peuvent se loaliser dans un hampqui n'est pas observ�e par EROS II ou se situer en bord des CCD. Pour e dernier as, lesutuations du pointage du t�elesope font que l'image hoisie omme r�ef�erene peut ne pasontenir toute une bande d'�etoiles, qui normalement se trouveraient dans le hamp �etudi�esi le pointage arrivait �a reproduire ave pr�eision les oordonn�ees du hamp. L'�etoile-sourereherh�ee peut alors se situer dans un hamp adjaent qui n'est pas du type g6xx. Danse as, le hamp n'a pas �et�e analys�e et on ne peut don pas on�rmer si l'alerte ou leandidat orrespondant �a ette �etoile-soure serait trouv�e pas les oupures de notre analyse.Il arrive que la reherhe de l'alerte ou du andidat s'av�ere totalement infrutueuse.En e�et, la oupure en Reros pour s�eletionner les �etoiles brillantes a�n de fabriquer leatalogue de r�ef�erene, d�epend de haque hamp et même de haque quart de CCD. Les�etoiles-soures ayant une magnitude �a la limite de la oupure Reros peuvent ne pas avoir�et�e retenues pour le atalogue de r�ef�erene. Ce as est d�esign�e par pas dans le atalogue.Les �etoiles se trouvant entre deux CCD du même hamp ou de hamps adjaents sont�egalement perdues pour le atalogue.Le CCD#2 rouge �etant mort, les ourbes de lumi�ere des �etoiles de e CCD n'ont pas �et�efabriqu�ees. On ne peut don pas juger de la validation de es �etoiles en tant qu'�ev�enementsd�etet�es par notre analyse.Finalement, bien que les andidats d'analyse de MACHO aient �et�e d�etet�es en utilisantla m�ethode de photom�etrie di��erentielle, qui est plus performante que la tehnique lassiqueque nous avons employ�ee et qu'en ons�equene la probabilit�e de les retrouver parmi nos�ev�enements soit diminu�ee, on onstate que presque tous les andidats suseptibles d'êtred�etet�es l'ont �nalement �et�e. �A l'exeption des �etoiles g6140ket3277 et g6070net4817,oup�ees par notre analyse et dont nous parlerons plus loin dans la setion 11.1.4.Alertes � (J2000) Æ (J2000) V R Champ EROS R�esultatMACHO CCD quart de la reherhe96-BLG-12 18 :03 :53.2 �27 :57 :36 17.7 16.9 g611 3 k et7367(andidat)96-BLG-19 18 :02 :11.4 �29 :19 :21 18.1 17.1 g610 2 m CCD#296-BLG-20 17 :59 :40.6 �28 :47 :25 18.4 17.5 g607 1 k hors hamp96-BLG-31 18 :06 :42.4 �28 :41 :16 18.8 17.9 g614 5 k et2521(andidat)97-BLG-01 17 :59 :53.4 �29 :09 :08 17.4 16.5 g607 2 m CCD#297-BLG-03 18 :03 :44.2 �29 :26 :17 18.7 17.9 g610 3 n pas dans atalogue97-BLG-05 18 :08 :51.3 �28 :27 :11 18.3 17.4 g619 0 l et5292(andidat)97-BLG-18 18 :03 :15.3 �28 :00 :14 18.6 17.7 g611 2 n CCD#297-BLG-25 18 :12 :7.30 �29 :47 :54 17.8 17.1 g624 0 n et4654pas assez de points97-BLG-26 18 :00 :06.94 �29 :38 :06.0 19.3 18.12 g607 5 k et6223(andidat)97-BLG-27 17 :58 :14.8 �29 :56 :13 18.7 18.0 g607 6 k hors hampdans g004 7 m97-BLG-34 18 :03 :20.8 �28 :08 :14 18.0 17.0 g611 3 l hors hamp97-BLG-37 18 :03 :58.7 �29 :58 :49 17.5 16.9 g610 7 m et1966(andidat)97-BLG-38 18 :04 :6.10 �27 :48 :26 18.9 17.9 g611 3 m hors hamp97-BLG-49 18 :01 :58.4 �28 :50 :08 18.6 17.9 g611 6 l pas dans atalogue97-BLG-54 18 :06 :7.90 �29 :59 :26 18.9 17.9 g613 2 n CCD#297-BLG-58 18 :04 :9.70 �27 :44 :35 17.6 16.7 g611 1 n et5932(andidat)97-BLG-65 18 :01 :34.0 �28 :28 :02 17.0 15.7 g611 4 l hors hamp97-BLG-67 18 :06 :24.3 �28 :55 :48 18.9 18.0 g614 4 n entre deux saisonSuite du tableau page suivante



262 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEAlertes � (J2000) Æ (J2000) V R Champ EROS R�esultatMACHO CCD quart de la reherhed'observation98-BLG-17 18 :04 :50.6 �30 :16 :34 18.6 17.6 g613 4 l et1254(andidat)EROS-98-BLG-198-BLG-24 18 :11 :57.1 �28 :40 :21 18.1 17.3 g625 2 l CCD#298-BLG-33 18 :01 :9.70 �29 :56 :19 17.9 17.1 g607 7 m et41641998-BUL-22 oup�ee par analyse,�interne = 3:298-BLG-46 18 :01 :2.9 �29 :48 :40 18.6 18.0 g607 5 n pas dans atalogue99-BLG-01 18 :08 :50.0 �30 :31 :56 18.8 18.0 g618 4 n pas dans atalogue99-BLG-03 17 :59 :46.5 �29 :57 :28 18.4 17.6 g607 6 m et4870pi en mars, pasde points en mars99-BLG-10 18 :06 :8.70 �28 :00 :22 17.7 16.9 g614 0 m et3514pas de utuation99-BLG-12 18 :01 :10.2 �29 :48 :55 18.1 17.1 g607 5 n et7538(andidat)1999-BUL-07 Fin du tableauTab. 11.1: R�esultats de la reherhe des alertes MACHO dans lesdonn�ees EROS. La olonne no.1 ontient le nom de l'alerte MA-CHO. Pour ertains as, un deuxi�eme nom est �erit, orrespondant�a l'alerte EROS ou OGLE �equivalente. Les olonnes no.2 et no.3se r�ef�erent aux oordonn�ees de la position de l'�etoile-soure (�,Æ).Les olonnes no.4 et no.5 donnent les magnitudes absolues V et Rdu ux de base de l'�etoile-soure, d�etermin�ees par MACHO. La o-lonne no.6 d�erit le nom du hamp EROS II et le num�ero du CCD,ainsi que le quart sur lequel se trouve l'�etoile-soure. La derni�ereolonne montre les r�esultats de la reherhe.Candidats � (J2000) Æ (J2000) V R Champ EROS R�esultatMACHO CCD quart de la reherhe96-BLG-31 18 :06 :42.39 �28 :41 :15.9 2480.41 17.88 g614 5 k et2521(andidat)96-BLG-12 18 :03 :53.20 �27 :57 :35.7 2506.58 16.88 g611 3 k et7367(andidat)97-BLG-01 17 :59 :53.38 �29 :09 :07.8 2618.92 16.49 g607 3 k CCD#297-BLG-d5 18 :05 :02.68 �28 :00 :47.7 2635.26 17.44 g614 0 k et3277oup�e(1 + 5� resol)Bleu > A097-BLG-d7 17 :59 :02.71 �29 :03 :02.5 2725.71 16.21 g607 0 n et4817oup�e par analyse,��2=4897-BLG-18 18 :03 :15.26 �28 :00 :13.9 2716.51 17.75 g611 3 l CCD#297-BLG-d10 18 :04 :13.52 �30 :09 :25.9 2743.76 16.18 g610 7 n et2679(andidat)97-BLG-26 18 :00 :06.94 �29 :38 :06.0 2743.90 18.12 g607 5 k et6223(andidat)97-BLG-37 18 :03 :58.66 �29 :58 :48.8 2718.13 16.94 g610 7 m et1966(andidat)97-BLG-58 18 :04 :09.68 �27 :44 :35.1 2790.94 16.7 g611 1 n et5932(andidat)Fin du tableauTab. 11.2: R�esultats de la reherhe des andidats MACHO dansles donn�ees EROS II. La olonne no.1 ontient le nom de l'alerteMACHO. Les olonnes no.2 et no.3 se r�ef�erent aux oordonn�ees(�,Æ) de la position de l'�etoile-soure. Les olonnes no.4 et no.5donnent les magnitudes absolues V et R du ux de base de l'�etoile-soure, d�etermin�ees par MACHO. La olonne no.6 d�erit le nom duhamp EROS et le num�ero du CCD, ainsi que le quart sur lequelse trouve l'�etoile-soure. La derni�ere olonne montre les r�esultatsde la reherhe.



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 26311.1.3 Reherhe des alertes et andidats d'OGLELa r�esolution des images d'OGLE II est de 0.4"/pixel, la r�esolution de nos images�etant de 0.6"/pixel. La plupart des �etoiles d'OGLE II, sont bien s�epar�ees et les �etoilesde faible luminosit�e ne sou�rent pas ou peu des e�et de blending arat�eristiques deshamps enombr�es. Les �etoiles-soures des alertes et andidats d'OGLE II, sont moinsbien di��ereni�ees sur nos images et il est parfois même diÆile de trouver une �etoile biendistinte, au point d'avoir pour ertains as un v�eritable pât�e. Selon la luminosit�e des�etoiles et l'importane du pi d'ampli�ation de l'�ev�enement mirolentille, le pi va senoyer totalement dans les ux des �etoiles du groupe ou va être retrouv�e dans les ourbesde lumi�ere des �etoiles prohes de elle mirolentill�ee. Dans le tableau 11.4 onernant lesr�esultats de la reherhe, les �etoiles-soures impossibles �a individualiser sur nos images etqui ne se trouvent don pas dans notre atalogue sont lass�ees blend�ee, pour les distinguerdes �etoiles qui ne font pas partie de notre atalogue pare qu'elles ne passent pas lesoupures sur la magnitude. Le nom des alertes OGLE II est similaire �a elui de MACHO. Ilontient l'ann�ee de la d�eouverte, le type de ible et le num�ero d'ordre du d�elenhement.Ainsi, l'alerte 1999-BUL-03 est la troisi�eme de l'ann�ee 1999 vers le bulbe. Elle a aussi�et�e s�eletionn�ee par l'analyse d'OGLE II, mais sous l'appellation BUL SC6 243857, o�uBUL SC6 d�esigne le hamp et 243857 se r�ef�ere au num�ero de l'�etoile dans e même hamp.Pour plus d'informations sur la lassi�ation d'autres r�esultats de reherhe, se r�ef�erer�a la setion pr�e�edente.Alertes � (J2000) Æ (J2000) I Champ EROS R�esultatOGLE CCD quart de la reherhe1998-BUL-02 18 :00 :40.20 �29 :19 :35.2 18.042 607 3 n et819blend�ee1998-BUL-03 18 :01 :18.12 �29 :05 :49.9 17.034 610 0 l et7206 et et723598-BLG-09 blend�ee1998-BUL-04 18 :02 :29.02 �28 :33 :12.5 17.227 611 6 m hors hamp98-BLG-081998-BUL-07 18 :05 :02.33 �28 :55 :17.9 17.483 614 4 l hors hamp1998-BUL-11 18 :02 :00.24 �28 :57 :27.8 17.674 610 0 k pas dans atalogue98-BLG-131998-BUL-21 17 :58 :33.77 �28 :54 :28.7 15.553 607 0 k et4912 et et4959blend�ee1998-BUL-22 18 :01 :09.74 �29 :56 :18.9 15.972 607 7 m et416498-BLG-33 oup�ee par analyse,dispersion interne=3.21998-BUL-23 18 :04 :33.63 �28 :07 :32.2 15.350 611 3 n et7869(andidat)1998-BUL-36 18 :04 :02.87 �28 :09 :22.4 17.261 611 5 m entre CCD#5/CCD#31998-BUL-41 18 :00 :39.38 �28 :55 :14.6 15.474 607 1 m et5348oup�ee par analyse,��2 = 581999-BUL-03 18 :08 :02.64 �31 :49 :05.1 17.864 617 4 l et324blend�ee1999-BUL-06 18 :01 :02.52 �29 :00 :11.6 15.081 607 1 n et2436(andidat)1999-BUL-07 18 :01 :10.23 �29 :48 :55.2 15.929 607 5 n et7538(andidat)99-BLG-121999-BUL-18 18 :01 :47.98 �30 :09 :37.7 18.335 g610 6 l pas dans atalogueFin du tableauTab. 11.3: R�esultats de la reherhe des alertes OGLE dans lesdonn�ees EROS II. La 1ere olonne ontient le nom de l'alerteOGLE. Dans ertains as, un deuxi�eme nom est �erit, orrespon-dant �a l'alerte MACHO. Les 2eme et 3eme olonnes se r�ef�erent auxoordonn�ees (�,Æ) de l'etoile-soure. La 4eme olonne donne la ma-gnitude absolue I du ux de base de l'�etoile-soure, d�etermin�ee parOGLE II. La 5eme olonne indique le hamp EROS II et le CCD,ainsi que le quart sur lequel se trouve l'�etoile-soure.



264 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLECandidats OGLE � (J2000) Æ (J2000) t0 I Champ EROS R�esultatChamp �etoile CCD quart de la reherheBUL SC6 243857 18 :08 :02.64 �31 :49 :05.1 3360.51 17.909 617 4 l et3241999-BUL-03 blend�eeBUL SC18 2397 18 :06 :34.59 �27 :39 :51.4 2735.39 18.051 615 6 m CCD#6BUL SC18 242825 18 :06 :54.84 �27 :29 :21.7 3104.65 17.740 615 5 l hors hampentreg615 5l/g615 4 nBUL SC20 300548 17 :59 :15.84 �28 :55 :49.4 3183.58 18.169 607 0 m et6278petit piBUL SC21 678389 18 :00 :40.20 �29 :19 :35.2 2961.72 18.158 607 3 n et8191998-BUL-02 blend�eeBUL SC21 766993 18 :00 :39.38 �28 :55 :14.6 3233.41 15.519 607 1 m et53481998-BUL-41 oup�e par analyse��2 = 58BUL SC30 57488 18 :01 :02.52 �29 :00 :11.6 3382.82 15.124 607 1 n et2436(andidat)1999-BUL-06BUL SC30 236837 18 :01 :18.12 �29 :05 :49.9 3001.78 17.093 607 1 n et7206 ou et72351998-BUL-03 blend�ee98-BLG-09BUL SC30 492925 18 :01 :40.96 �28 :46 :54.9 3447.53 17.537 611 6 l CCD#6BUL SC30 559419 18 :01 :33.95 �28 :28 :02.3 2818.98 14.224 611 4 l hors hampdu type g6xxdans g008 5 nBUL SC30 671185 18 :01 :47.58 �28 :49 :04.9 2665.74 16.134 611 6 l et5980pas assez de pointsBUL SC31 24931 18 :02 :00.24 �28 :57 :27.8 3039.34 17.726 610 0 k pas dans atalogue1998-BUL-1198-BLG-13BUL SC31 48308 18 :01 :58.51 �28 :50 :08.8 2752.25 16.930 611 6 l pas dans atalogueBUL SC31 513194 18 :02 :29.02 �28 :33 :12.5 3022.17 17.285 611 6 m pas dans atalogue1998-BUL-0498-BLG-08BUL SC32 333270 18 :03 :21.74 �28 :28 :50.4 3124.35 14.691 611 5 l hors hampdu type g6xxdans g008 4 nBUL SC32 737024 18 :03 :45.39 �28 :27 :13.0 2936.63 16.448 611 5 l et6351 et et6361blend�eeBUL SC33 85552 18 :05 :02.33 �28 :55 :17.9 3025.59 17.534 614 4 l hors hamp1998-BUL-07 entreg614 4 l/g610 0 kBUL SC33 553617 18 :05 :46.71 �28 :25 :32.1 2755.7 15.818 614 2 n CCD#2BUL SC34 639703 17 :58 :22.81 �28 :59 :55.0 2722.33 17.831 607 0 2 pas dans atalogueBUL SC34 651798 17 :58 :33.77 �28 :54 :28.7 3100.91 15.590 607 0 k et4912 et et49591998-BUL-21 blend�eeBUL SC34 840343 17 :58 :37.12 �29 :06 :29.9 2907.29 13.648 607 0 l et7788(andidat)BUL SC35 54409 18 :04 :02.87 �28 :09 :22.4 3192.41 17.312 611 5 3 pas dans atalogue1998-BUL-36 entreCCD#5/CCD#3BUL SC35 144974 18 :04 :09.65 �27 :44 :34.9 2793.35 15.730 611 1 n et5932(andidat)97-BLG-58BUL SC35 451130 18 :04 :33.63 �28 :07 :32.2 3105.94 15.390 611 3 n et7869(andidat)1998-BUL-23BUL SC38 95103 18 :01 :09.74 �29 :56 :18.9 3098.96 16.019 607 7 m et4164Suite du tableau page suivante



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 265Candidats OGLE � (J2000) Æ (J2000) t0 I Champ EROS R�esultatChamp �etoile CCD quart de la reherhe1998-BUL-22 oup�e par analyse98-BLG-33 �int=3.2BUL SC38 120518 18 :01 :10.23 �29 :48 :55.2 3424.75 15.973 607 5 n et7538(andidat)1999-BUL-0799-BLG-12BUL SC42 402431 18 :09 :20.54 �26 :45 :47.9 3167.1 17.597 620 0 m pas dans atalogueFin du tableauTab. 11.4: R�esultats de la reherhe des andidats OGLE II dansles donn�ees EROS II. La olonne no.1 ontient le nom du andidatOGLE. Dans ertains as, un deuxi�eme nom est �erit, orrespon-dant �a l'alerte MACHO �equivalente. Les olonnes no.2 et no.3 ser�ef�erent aux oordonn�ees (�,Æ) de la position de l'�etoile-soure. Lesolonnes no.4 et no.5 donnent la date du maximum d'ampli�a-tion et la magnitude absolue I du ux de base de l'�etoile-soure,d�etermin�ee par OGLE II. La olonne no.6 d�erit le nom du hampEROS II et le num�ero du CCD, ainsi que le quart sur lequel setrouve l'�etoile-soure. La derni�ere olonne ontient les r�esultats dela reherhe.11.1.4 R�esultat global de la reherheDans le tableau 11.5 on a regroup�e le r�esultat de la reherhe pour les alertes et lesandidats MACHO et OGLE II, dont les �etoiles-soures se trouvent dans nos hamps. Lesas lass�es \pas dans atalogue" ou \hors hamp" ne sont don pas onsid�er�es. Comme dansles tableaux pr�e�edents, les �etoiles-soures EROS II sont d�esign�ees par le nom du hamp,le CCD, le quart et le num�ero de l'�etoile, dont un exemple est l'�etoile g6075net7538. Lenom de l'alerte ou du andidat MACHO/OGLE II �equivalent est donn�e s'il existe. Pourl'exemple en question, notre �etoile orrespond �a l'alerte MACHO 99-BLG-12al et �a l'alerteOGLE II 1999-BUL-07, mais aussi au andidat BUL SC38 120518 d�etet�e par l'analysed'OGLE II. On a ajout�e le suÆxe al �a l'alerte MACHO pour la distinguer d'un �eventuelandidat MACHO qui porterait le même nom et auquel on ajoute dor�enavant le distintifand, pour �eviter toute ambigu��t�e. On fait remarquer que nous avons inlus dans le tableaul'alerte EROS-98-blg-2 orrespondant �a un de nos andidats.La lassi�ation des r�esultats de la reherhe est faite omme pr�e�edemment. Quand les�ev�enements MACHO, OGLE II ou alertes EROS II ont �et�e trouv�es par notre analyse onles lasse andidat. Si en revanhe ils ont �et�e oup�es, on les marque oup�e. S'il s'agit de asde blending dont l'�etoile-soure n'est pas dans notre atalogue, pare qu'elle est ah�ee parune ou plusieurs �etoiles plus lumineuses, mais le pi d'ampli�ation peut �eventuellementêtre trouv�e dans les ourbes de lumi�ere des �etoiles qui se superposent ou qui lui sontadjaentes, on les note omme �etant blend�e.Champ EROS CCD quart �etoile t0 � Æt0 tE � ÆtE A0 R�esultatde la reherheg607 0 l et7788 2906.970�0.714 73.761�1.357 4.191 andidatave parallaxe 2906.17�0.701 78.123�1.115 u0 = 0:069BUL SC34 840343 2907.292�0.414 72.02�0.81 4.39�0.91Suite du tableau page suivante



266 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEChamp EROS CCD quart �etoile t0 � Æt0 tE � ÆtE A0 R�esultatde la reherheg607 1 n et2436 3383.000�0.328 10.383�0.349 1.607 andidatBUL SC30 57488 3382.82�0.443 14.31�0.62 1.65�0.051999-BUL-06 3382.793 14.362 1.649g607 5 k et6223 2743.930�0.075 62.893�0.315 7.880 andidat97-BLG-26and 2743.9�0.02 63.85�1.9 8.3897-BLG-26al 5/07 61�0.5 �8.0g607 5 n et7538 3423.020�0.184 35.567�0.353 2.171 andidatBUL SC38 120518 3424.752�0.15 34.36�0.28 2.09�0.011999-BUL-07 3424.749 34.350 2.08699-BLG-12al - 37�1 -g610 7 m et1966 2720.320�0.288 13.574�0.298 2.021 andidat97-BLG-37and 2718.13�0.08 51.95�9.7 13.8897-BLG-37al - 12�1 -g610 7 n et2679 2744.23�0.617 40.728�0.839 1.277 andidat97-BLG-d10and 2743.76�0.24 43.6�7.8 1.45g611 1 n et5932 2790.940�0.193 30.253�0.382 1.980 andidatBUL SC35 144974 2793.353�0.266 27.14�0.40 1.87�0.0197-BLG-58and 2790.94�7.40 52.2�5.5 1.6497-BLG-58al 23/10 26.5�2 �1.7g611 3 k et7367 2491.630�0.373 109.494�0.754 5.931 andidatave parallaxe 2472.500�0.936 145.61�2.723 u0 = 0:11496-BLG-12and 2506.58�0.32 148.95�11.0 70.6596-BLG-12al - - -g611 3 n et7869 3105.740�0.200 13.045�0.353 1.601 andidatBUL SC35 451130 3105.939�1.445 16.05�1.82 1.74�0.051998-BUL-23 3106.01 16.297 1.741EROS-98-blg-4 8/07 21�8 1.75g613 4 l et1254 3040.200�0.516 11.365�0.705 1.327 andidat98-BLG-17al 28/04 10.5�2 �1.3EROS-98-BLG-1 5/05 10�4 1.35g614 5 k et2521 2480.460�0.061 28.252�0.312 6.724 andidat96-BLG-31and 2480.41�0.05 27.1�1.8 6.0996-BLG-31al 16/10 �25.5 �6.1g614 5k et3450 3071.07�0.387 20.627�0.39 2.579 andidatEROS-98-blg-2 21/05 15�2 2g619 0 l et5292 2631.010�0.063 10.043�0.118 2.625 andidat97-BLG-05al 15/03 20�1 �2.6g607 0 k et4912 et et4959 blend�eeBUL SC34 651798 3100.91 �0.632 25.57�1.29 2.44�0.06 (pas dans atalogue)1998-BUL-21 3100.949 25.647 2.459g607 1 n et7206 et et7235 blend�eeBUL SC30 236837 3001.776 �4.728 58.96�5.23 1.70�0.03 (pas dans atalogue)1998-BUL-03 3009.685 45.860 1.70398-BLG-09al 04/04 17�0.5 �9.8g607 3 n et819 blend�eeBUL SC21 678389 2961.719�6.970 109.02�6.69 >2.9 (pas dans atalogue)1998-BUL-02 2998.874 58.644 2.698g611 5 l et6351 et et6361 blend�eeBUL SC32 737024 2936.627�6.633 60.77�4.24 1.59�0.24 (pas dans atalogue)g617 4 l et324 - - - blend�eeBUL SC6 243857 3360.514�0.093 85.09�0.81 12.72�0.14 (pas dans atalogue)1999-BUL-03 3360.513 85.020 12.696Suite du tableau page suivante



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 267Champ EROS CCD quart �etoile t0 � Æt0 tE � ÆtE A0 R�esultatde la reherheg607 0 m et6278 3176.480�6.360 18.865�5.172 1.072 petitBUL SC20 300548 3183.576�2.317 47.84�4.75 2.28�0.10 pig607 0 n et4817 2727.47�0.68 7.438�0.902 1.201 oup�e97-BLG-d7and 2725.71�0.14 11.05�1.75 1.45 ��2 = 48g607 1 m et5348 3225.76�13.785 36.823�6.947 1.249 oup�eBUL SC21 766993 3233.41�5.469 32.37�3.93 1.39�0.04 ��2 = 581998-BUL-41 3229.242 28.588 1.470g607 6 m et4870 - - - pi en mars, pas99-BLG-03al - 17�1 - de points en marsg607 7 m et4164 3097.810�0.034 6.741�0.131 5.684 oup�eBUL SC38 95103 3098.965�0.028 6.97�0.10 6.48�0.17 �int = 3:21998-BUL-22 3098.962 6.941 6.46898-BUL-33al 25/06 7�0.5 6.2EROS-98-blg-3 29/06 7�2 5g611 6 l et5980 - - - pas assezBUL SC30 671185 2665.74�1.244 23.38�1.28 1.31�0.01 de pointsg614 0 k et3277 2640.1�0.897 21.701�1.252 1.431 oup�e97-BLG-d5and 2635.26 �0.89 55.65 �21.8 3.09 (1 + 5� resol)Bleu > A0g614 0 m et3514 - - - pas de utuation99-BLG-10al 26/03 3.5�0.5 2.7g624 0 n et4654 - - - pas assez97-BLG-25al 25/05 20.5�0.5 2.6 de pointsFin du tableauTab. 11.5: R�esultat global de la reherhe des andidats et alertesMACHO et OGLE II dans les donn�ees EROS II. La premi�ere o-lonne montre le nom de l'�etoile EROS II, d�esign�ee par le hamp, leCCD, le quart et le num�ero de l'�etoile dans e même hamp. Sont�egalement repr�esent�es les noms des alertes et andidats MACHOet OGLE II orrespondants ou enore elui de l'alerte EROS II�equivalente. La deuxi�eme, troisi�eme et quatri�eme olonne fontr�ef�erene au temps du maximum d'ampli�ation t0, �a la dur�ee del'�ev�enement tE et �a la valeur de l'ampli�ation maximale A0. Laderni�ere olonne onerne le r�esultat de la reherhe (voir textepour expliation sur la lassi�ation).Avant d'�etablir le bilan �nal de la reherhe, il faut omprendre pourquoi les �ev�enementslass�es oup�e ou blend�e, n'ont pas �et�e vus par notre analyse. Les �gures 11.3 �a 11.14onernent les alertes et andidats MACHO et/ou OGLE II qui ont �et�e d�etet�es par nosrit�eres de s�eletion, au total 12 �ev�enements. On peut y trouver les ourbes de lumi�ereoriginales de MACHO et/ou OGLE II, ainsi que nos ourbes de lumi�ere et les artes dehamp. �A es 13 �ev�enements on ajoute l'alerte EROS-98-blg-2 qui orrespond �a un de nosandidats, mais pour laquelle nous ne montrons pas la ourbe de lumi�ere. La ourbe delumi�ere et la arte de hamp de notre andidat peuvent toutefois être vues sur la �gure 9.23.Pour regarder si nous avons v�eritablement rat�e les �ev�enements ou s'il y avait une bonneraison qu'ils ne soient pas d�etet�es, on passe aux as �a probl�emes dont les r�esultats de la re-herhe sont lass�es blend�e ou oup�e. Pour ela, il faut se reporter �a la �gure 11.15, page 285.� g6070ket4912 et et4959 - blend�eBien que l'�etoile-soure du andidat BUL SC34 651798 et de l'alerte 1998-BUL-21 soitrelativement bien r�esolue sur les images d'OGLE II, elle ne l'est pas sur les nôtres, �etant



268 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEfondue dans un groupe d'�etoiles. La �gure 11.15 montre les artes de hamp d'OGLE etd'EROS. Sur ette derni�ere on a signal�e par deux roix les �etoiles reonstruites les plusprohes de la position de l'�etoile-soure d'OGLE. Il s'agit des �etoiles g6070ket4959 etg6070ket4912. La ourbe de lumi�ere de l'�etoile g6070ket4959 montre un pi autour de3080 jours dans les deux ouleurs, rouge et bleue. Cependant, pour l'�etoile g6070ket4912, lepi n'est visible que dans la ouleur bleue (g6070ket4912.2). Pour avoir la orrespondaneentre le temps de nos ourbes de lumi�ere et elle d'OGLE, il faut ajouter � 2108 jours �aelle-i. On fait remarquer que l'�etoile OGLE mirolentill�ee n'est pas dans notre atalogue,mais que ses variations a�etent ses deux �etoiles voisines. Dans ertains as favorables, lamirolentille pourrait être d�etet�ee par e�et de blending sur les �etoiles voisines. Le reou-vrement des pis dans les deux ouleurs n'�etant n�eanmoins pas suÆsant pour e�etuer unajustement mirolentille biouleur et surtout l'ampli�ation du pi �etant petite, il est naturelque les ourbes de lumi�ere de es deux �etoiles n'aient pas �et�e s�eletionn�ees par notre analyse.� g6071net7206 et et7235 - blend�eSur la �gure 11.16 l'�etoile-soure du andidat BUL SC30 236837 et de l'alerte 1998-BUL-03 est bien individualis�ee sur la arte de hamp d'OGLE II. Cei n'est pas le as surles images de MACHO, ainsi que sur nos images o�u nous avons marqu�e deux roix sur les�etoiles les plus prohes de la position de l'�etoile-soure d'OGLE. Celle-i ne fait don paspartie de notre atalogue, mais l'e�et de mirolentille peut �eventuellement être trouv�e dansles ourbes de lumi�ere des �etoiles g6071net7206 et g6071net7235. Cependant, on ne voitauun pi autour du jour t = 3008 (il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE pourobtenir la date EROS). L'�etoile-soure d'OGLE de magnitude I = 17:09 est d'�evideneplus faible que les trois �etoiles adjaentes. �A ela s'ajoute le fait que l'ampli�ation du pin'est pas suÆsante pour r�ev�eler l'�ev�enement mirolentille.� g6073net819 - blend�eL'�etoile-soure d'OGLE II de faible luminosit�e I = 18:16, est blend�ee par une autre�etoile plus lumineuse, omme on peut le voir sur notre arte de hamp. Comme pour lesas pr�e�edents, elle n'est pas dans notre atalogue, mais ses variations pourraient êtreretrouv�ees sur l'�etoile qui la ahe, si les onditions sont favorables (forte ampli�ation). Sion examine les ourbes de lumi�ere sur la �gure 11.17 (pour avoir la date d'EROS, il fautajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE), le pi devrait se trouver autour du jour t = 2962dans nos ourbes de lumi�ere. Cela n'est pas le as, ar nous n'avons pas d'observationspr�es de ette date, il est don normal que l'�ev�enement OGLE II n'ait pas �et�e vu par notreanalyse, bien que l'ampli�ation soit �elev�ee (A0 > 2:9).� g6115let6351 et et6361 - "blend�e"Bien que et �ev�enement ne orresponde pas vraiment �a un as de blending, nous l'avonslass�e en tant que tel. En r�ealit�e, il s'agit d'une situation plus ompliqu�ee, qui n�eessiteune expliation approfondie. En e�et, en examinant la �gure 11.18, on onstate quel'�etoile-soure d'OGLE II est bien visible sur notre image o�u nous l'avons signal�ee par uneroix. Or elle n'est pas trouv�ee par le d�eteteur d'�etoiles CORRFIND, lors de la r�eationdu atalogue de r�ef�erene. Les �etoiles entour�ees par deux erles sont elles reonstruitesle plus prohe de la position de l'�etoile en question. Dans la setion 6.1.1, on a d�eritle logiiel de d�etetion d'�etoiles CORRFIND bas�e sur une m�ethode de orr�elation. Lesdi��erents param�etres de CORRFIND doivent être optimis�es pour haque type de hamp,vide ou enombr�e. On rappelle que la validation des �etoiles d�epend essentiellement, poure qui nous int�eresse ii, de quatre param�etres que l'on a ajust�es (setion 6.2.2). A savoir :



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 269{ seuil : seuil de d�etetion d'un maximum de orr�elation de l'ordre de 0.1 pour dehamps enombr�es du type Centre Galatique.{ seuil2,rint2,rext2 : un maximum loal est valid�e si la somme des pixels dans un anneauompris entre rint2 et rext2 vaut au moins seuil2. Pour un hamp enombr�e seuil2est de l'ordre de -0.1, rint2 de l'ordre du � et rext2 = � + 1. On a hoisi les valeurssuivantes seuil2 = �0:2, rint2 = 1:4 et rext2 = 2:4, ar le � typique de nos images estde l'ordre de 1.4-1.5.Pour ertaines petites �etoiles, la validation d'un maximum de orr�elation averint2; rext2 = 1:4; 2:4 se fait dans un anneau qui est l�eg�erement trop loin du entre del'�etoile. La somme trop n�egative ne passe alors pas le rit�ere de seuil2 et le maximum n'estpas valid�e, l'�etoile n'�etant pas retenue.Cependant, en modi�ant l�eg�erement es param�etres ave rint2; rext2 = 1:2; 2:2, l'�etoilequi nous int�eresse est trouv�ee par CORRFIND. Sur la �gure 11.18, on montre l'imagede orr�elation. Il nous reste don �a �evaluer si le nombre de nouvelles �etoiles retrouv�eesave les nouveaux param�etres, est signi�atif et m�erite inqui�etude. Pour ela, nous avonsompar�e les positions des �etoiles d�etet�ees ave notre jeu de param�etres habituel et ellesdes �etoiles d�etet�ees ave le deuxi�eme jeu. De nouvelles �etoiles en petit nombre ont en e�et�et�e identi��ees, onernant essentiellement des �etoiles de faible luminosit�e qui dans tous lesas seraient �elimin�ees par notre oupure en ux, lors de la s�eletion d'�etoiles brillantes pourle atalogue de r�ef�erene. Sur la �gure 11.2, le premier graphique montre la position desnouvelles �etoiles d�etet�ees sur le quart l du CCD#5 du hamp g611, ave rint2 = 1:2 etrext2 = 2:2. Les �etoiles ave un ux positif sont signal�ees par les points rouges et ellesayant un ux n�egatif par les points bleus (qui orrespondent �a du bruit ou des �etoiles malmesur�ees). Sur le graphique suivant on peut voir la position et le nombre de nouvelles �etoilesave un ux positif. On montre la même hose pour les ux n�egatifs et l'on onstate quela moiti�e de es �etoiles se situent en bord du CCD o�u en g�en�eral elles sont mal mesur�ees.Finalement, sur le dernier graphique on peut voir que l'on a surtout gagn�e des �etoiles defaible luminosit�e. Le bilan est don le suivant : on a trouv�e 283 nouvelles bonnes �etoiles,que l'on peut omparer �a 29510 �etoiles d�etet�ees par notre jeu de param�etres habituel(rint2 = 1:4 et rext2 = 2:4). Cei onstitue un gain de 0.95%, e qui est n�egligeable. On peutonsid�erer que nous avons manqu�e de hane pour l'�ev�enement BUL SC32 737024.On rappelle que dans la setion 6.2.2, on a v�eri��e que les �etoiles du atalogue d'OGLE IIonernant la fenêtre de Baade faisaient �egalement partie de notre atalogue.� g6174let324 - blend�eSur la �gure 11.19, on voit sur notre arte de hamp que l'�etoile-soure d'OGLE IIest ah�ee par une �etoile plus lumineuse. L'�etoile-soure d'OGLE n'�etant pas dans notreatalogue, l'e�et de mirolentille qu'elle subit pourrait n�eanmoins être d�eel�e sur l'�etoileEROS la plus prohe, g6174let324 dont la ourbe de lumi�ere rouge (g6174let324.1)montre un l�eger pi autour de t = 3360 jours. Cependant, e pi est diÆilement d�etetable,malgr�e la forte ampli�ation de l'�ev�enement mirolentille.� g6070met6278 - oup�eOn onstate sur la �gure 11.20, que le reouvrement des bosses rouge et bleue �etaitsuÆsant pour e�etuer un ajustement mirolentille. Cependant, l'�etoile-soure d'OGLE II�etant blend�ee sur nos images, le pi observ�e dans nos ourbes de lumi�ere est de faibleampli�ation. L'analyse a en e�et �elimin�e et �ev�enement, ar le param�etre de l'ajustementmirolentille ��2 = 17 n'ob�eit pas aux rit�eres de s�eletion ��2 > 100 pour t0 > 3100 jours.
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Fig. 11.2: Comparaison du nombre d'�etoiles en utilisant un nouveau jeu de param�etres de CORR-FIND rint2 = 1:2 et rext2 = 2:2. Sur le premier graphique du haut �a gauhe, on montre les positionsdes �etoiles qui ont �et�e d�etet�ees ave e nouveau jeu de param�etres et pas ave l'anien. Les �etoilesave les ux positifs sont signal�ees par les points rouges et les �etoiles ave un ux n�egatif par despoints bleus. Sur le graphique du haut �a droite, on a repr�esent�e les positions des �etoiles ave un uxpositif et sur le graphique en bas �a gauhe, les positions des �etoiles ave un ux n�egatif. On remarqueque dans e dernier as, il s'agit d'�etoiles trouv�ees en bord de CCD o�u elles sont mal mesur�ees. Dansle dernier graphique en bas �a droite, on a ompar�e le ux des �etoiles d�etet�ees ave les deux jeux deparam�etres. O onstate que l'on a gagn�e surtout des �etoiles de faible ux. Le gain est peu signi�atif,inf�erieur �a 1%



11.1 Reherhe des alertes et andidats de MACHO et OGLE 271� g6070net4817 - oup�eLe andidat 97-BLG-d7 trouv�e par MACHO lors de l'analyse par photom�etriedi��erentielle, pr�esente un pi mal �ehantillonn�e dans nos ourbes de lumi�ere, f. �g. 11.21.Le reouvrement des bosses rouge et bleue reouv = 9% est alors �a la limite de notreoupure d'analyse reouv > 10%. Si l'on avait n�eanmoins baiss�e ette oupure de fa�on �ar�eup�erer l'�ev�enement, il aurait tout de même �et�e �elimin�e par la oupure sur le param�etrede l'ajustement mirolentille (��2 > 70 pour t0 < 3100 jours).� g6071met5348 - oup�eInitialement l'�ev�enement a �et�e d�etet�e par le syst�eme d'alerte d'OGLE II. Par la suite,l'analyse d'OGLE l'a de nouveau s�eletionn�e. Sur les ourbes de lumi�ere de la �gure 11.22,on voit que pour nos donn�ees, ainsi que pour elles d'OGLE, on n'a que la mont�ee del'�ev�enement. Les rit�eres de s�eletion de notre analyse ne l'ont pas retenu, ar le param�etrede l'ajustement mirolentille ��2 = 57:9 est inf�erieur �a notre oupure ��2 > 100 pourt0 > 3100.� g6076met4870 - oup�eL'alerte MACHO 99-BLG-03 a �et�e d�elenh�ee en mars 1999 ave une dur�ee tE = 7jours. L'�etoile-soure se trouve sur le CCD#6 qui pr�esente de probl�emes �eletroniques defa�on disontinue. Les ourbes de lumi�ere des �etoiles sur e CCD, sont pour ela moinsbien �ehantillonn�ees que sur les CCD restants (�a l'exeption du CCD#2 rouge qui est\mort" en d�ebut d'exp�eriene et a �et�e remis en fontionnement trois ans et demi plustard). L'�ehantillonnage est partiuli�erement mauvais en d�ebut de la quatri�eme saisond'observation du Centre Galatique en f�evrier/mars autour du jour t = 3400. Auun pin'est don visible sur nos ourbes de lumi�ere, f. �g. 11.23.� g6077met4164 - oup�eLes ourbes de lumi�ere de la �gure 11.24, montrent que l'ampli�ation de et �ev�enementde l'ordre de A0 = 5:6 � 6:6 est tr�es importante. Malgr�e le faible �ehantillonnage dansle pi dû �a sa ourte dur�ee, le param�etre de l'ajustement mirolentille ��2 = 390 estsigni�atif et passe largement les oupures ��2 > 70 pour t0 < 3100 jours. La ourbe delumi�ere pr�esente n�eanmoins en dehors du pi, une dispersion intrins�eque (�int = 3:2) nonn�egligeable, surtout visible dans la ouleur rouge (g6077met4164.1). Ce andidat estdon �elimin�e par l'exigene d'homog�en�eit�e de la ourbe de lumi�ere, �int < 2:5.� g6116let5980 - oup�eIl s'agit enore une fois d'un �ev�enement situ�e sur le CCD#6, qui est mal �ehantillonn�edû aux multiples probl�emes tehniques. Auun point ne se trouve dans la p�eriode du pi,autour de t = 2665 jours, f. �g 11.25.� g6140ket3277-oup�eCe andidat dont la ourbe de lumi�ere est montr�ee sur la �gure 11.26, ne passepas la oupure sur l'ampli�ation. On exige en e�et que l'ampli�ation A02 = 1:43,issue de l'ajustement biouleur d'une ourbe de mirolentille, soit sup�erieure �a 5 fois lar�esolution photom�etrique (en dehors du pi). Cei est respet�e par la ourbe de lumi�ererouge ave 1+5�resol = 1:30, mais ne l'est pas par la ouleur bleue o�u 1+5�resol = 1:46.� g6140met3514-oup�e



272 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEL'alerte MACHO 99-BLG-10 pr�esente un pi, �a peine identi�able, autour de t = 3370jours ave une tr�es ourte dur�ee tE = 3:5 jours. Sur la �gure 11.27, nos ourbes de lumi�eren'ont pas de utuation importante �a ette date. Cet �ev�enement n'a pas �et�e retrouv�e parMACHO lors de l'analyse par photom�etrie di��erentielle.� g6240net4654 - oup�eIl s'agit de l'alerte MACHO 97-BLG-25 ave une dur�ee tE = 20 jours et un pi autourde t = 2700 jours. On peut en e�et voir une bosse dans notre ourbe de lumi�ere rouge, f.�g. 11.28. Le faible reouvrement des bosses rouge et bleue et le mauvais �ehantillonnagedes donn�ees rendent n�eanmoins la d�etetion de et �ev�enement tr�es diÆile.Nous pouvons en�n faire le bilan �nal de la reherhe. Parmi les 27 �ev�enements dutableau 11.5, 5 andidats n'ont pas pu être vus en raison du faible nombre de points dansle pi ou simplement de l'absene de utuation. Tous les 5 andidats blend�es ne sont�egalement pas d�etetables, soit �a ause de la faible amplitude du pi, soit de l'absenede elui-i. On rappelle que les �etoiles-soures de es andidats ne se trouvent pas dansnotre atalogue, mais que leur pi d'ampli�ation aurait pu être retrouv�e dans les ourbesde lumi�ere des �etoiles qui les ahent, dans ertains as favorables omme une forteampli�ation. Il nous reste don 17 �ev�enements qu'on devrait être apable de s�eletionner.Les oupures de notre analyse en ont �elimin�e 4, e qui fait un total de 13 �ev�enementstrouv�es sur les 17 possibles. Ce r�esultat est tr�es satisfaisant et nous rassure sur l'eÆait�ede d�etetion de l'analyse. On fait remarquer qu'auun andidat n'a �et�e rat�e pour desraisons non justi��ees.On peut maintenant onfronter le r�esultat sur la profondeur optique vers le Centre Ga-latique ave les estimations des groupes MACHO et OGLE. Cei sera le sujet des setionssuivantes.
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EROS OGLEFig. 11.3: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6070let7788 et BUL SC34 840343. Pouravoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle d'OGLE II, il fautajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II. La ourbe en pointill�ee sur la ourbe de lumi�ere EROSorrespond �a l'ajustement ave e�et de parallaxe. Sur les artes de hamps de 10 � 10 l'�etoile-soureest signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS OGLEFig. 11.4: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6071net2436, BUL SC30 57488 et 1999-BUL-06. Pour avoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle d'OGLE II, ilfaut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II. Sur les artes de hamps de 10� 10, l'�etoile-soureest signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS MACHOFig. 11.5: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6075ket6223 et 97-BLG-26and. Pour avoirla orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO, ilfaut ajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur les artes de hamps de 10� 10, l'�etoile-soureest signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS OGLE MACHOFig. 11.6: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6075net7538, BUL SC38 120518,1999-BUL-07 et 99-BLG-12al. Pour avoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II etelle d'OGLE II, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II. On ne montre pas la ourbede lumi�ere de l'alerte 99-BLG-12, ar elle n'est pas disponible dans le atalogue d'alertes MACHO.Sur les artes de hamps de 10� 10, l'�etoile-soure est signal�ee par une roix, le nord est vers le hautet l'est vers la gauhe.
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EROS MACHOFig. 11.7: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6107met1966 et 97-BLG-37and/al.Pouravoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO,il faut ajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur les artes de hamps de 10�10, l'�etoile-soureest signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROSFig. 11.8: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6107net2679 et 97-BLG-d10.Pour avoir laorrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO, il fautajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur la arte de hamps de 10 � 10, l'�etoile-soure estsignal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe. La arte de hamp du andidatMACHO 97-BLG-d10 n'est pas disponible.
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EROS OGLE MACHOFig. 11.9: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6111net5932, BUL SC35 144974 et 97-BLG-58and/al. Pour avoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elled'OGLE II, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II. Pour avoir la orrespondane dutemps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO, il faut ajouter 1108.5 jours�a la ourbe de MACHO. Sur les artes de hamps de 10�10, l'�etoile-soure est signal�ee par une roix,le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS MACHOFig. 11.10: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6113ket7367 et 96-BLG-12and/al. Pouravoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO,il faut ajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur les ourbes de lumi�ere EROS nous avonssuperpos�e l'ajustement ave (trait en pointill�e) et sans (trait plein) parallaxe. Sur les artes dehamps de 10 � 10, l'�etoile-soure est signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers lagauhe.
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EROS OGLEFig. 11.11: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6113net7869, BUL SC35 451130 et 1998-BUL-23. Pour avoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elled'OGLE II, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II. Sur les artes de hamps de10 � 10, l'�etoile-soure est signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS MACHOFig. 11.12: Courbe de lumi�ere et artes de hamp de g6134let1254 et 98-BLG-17al. La ourbe delumi�ere de l'alerte 98-BLG-17 n'est pas disponible dans le atalogue de MACHO. Sur les artes dehamps de 10 � 10, l'�etoile-soure est signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers lagauhe.
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EROSFig. 11.13: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6145ket2521 et 96-BLG-31and/al. Pouravoir la orrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO,il faut ajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur la arte de hamps de 10�10, l'�etoile-soureest signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe. La arte de hamp duandidat d'analyse MACHO 97-BLG-d5 n'est pas disponible.
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EROS MACHOFig. 11.14: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6190let5292 et 97-BLG-05al. La ourbede lumi�ere de l'alerte MACHO 97-BLG-05 n'est pas disponible. Sur les artes de hamps de 10 � 10,l'�etoile-soure est signal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS OGLEFig. 11.15: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6070ket4912, g6070ket4959 et BUL SC34651798. Il s'agit d'une �etoile-soure OGLE II qui est blend�ee sur l'image EROS II. Sur les artes dehamps de 10 � 10, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe. Dans l'image OGLE II l'�etoile-soure est signal�ee par une roix. Dans l'image EROS II les �etoiles les plus prohes de la positionde l'�etoile-soure OGLE II sont signal�ees par deux roix. Pour avoir la orrespondane du tempsentre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle d'OGLE II, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbed'OGLE II.
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EROS OGLE MACHOFig. 11.16: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6071net7206, g6071net7235, BUL SC30236837, 1998-BUL-03 et 98-BLG-09. Sur les artes de hamps de 10 � 10, le nord est vers le hautet l'est vers la gauhe. L'�etoile-soure OGLE II est bien individualis�ee. Cei n'est pas le as sur lesimages de MACHO et EROS II o�u nous avons signal�e par deux roix les �etoiles EROS II les plusprohes de la position de l'�etoile-soure OGLE II. Pour avoir la orrespondane du temps entre laourbe de lumi�ere EROS II et elle d'OGLE II, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II.La ourbe de lumi�ere d'alerte MACHO 98-BLG-09 n'est pas disponible.
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EROS OGLEFig. 11.17: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6073net819, BUL SC21 678389 et 1998-BUL-02. Sur les artes de hamps de 10 � 10 le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe. L'�etoile-soure OGLE II de faible luminosit�e est blend�ee par une autre �etoile plus lumineuse sur l'imageEROS II. L'�etoile EROS II signal�ee par une roix est la plus prohe de la position de l'�etoile-soureOGLE II. Pour omparer les ourbes de lumi�ere, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II.Auun pi n'est visible sur les ourbes de lumi�ere EROS.
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EROS Image de orr�elation
OGLEFig. 11.18: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6115let6351, g6115let6361 et BUL SC32737024. Les artes de hamps de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe montrentl'�etoile-soure OGLE II bien distintement. Les deux �etoiles EROS II, entour�ees par un erle, sontles plus prohes de l'�etoile orrespondant �a elle d'OGLE II, signal�ee par une roix et qui n'a pas �et�etrouv�ee par notre d�eteteur d'�etoiles, lors de la r�eation du atalogue des �etoiles de r�ef�erene. Onmontre aussi l'image de orr�elation sur laquelle les �etoiles sont herh�ees. Pour omparer les ourbesde lumi�ere, il faut ajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II.
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EROS OGLEFig. 11.19: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6174let324, BUL SC6 243857 et 1999-BUL-03. Les artes de hamps sont de 10� 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe. Il fautajouter � 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II pour avoir les temps des ourbes de lumi�ere EROS II.
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EROS OGLEFig. 11.20: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6070met6278 et BUL SC20 300548. Lesartes de hamps sont de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe. Il faut ajouter� 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II pour avoir les temps des ourbes de lumi�ere EROS II.
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EROSFig. 11.21: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6070net4817 et 97-BLG-d7and. Les artesde hamps sont de 10�10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe. Il faut ajouter 1108:5 jours�a la ourbe de MACHO pour avoir les temps des ourbes de lumi�ere EROS II.
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EROS OGLEFig. 11.22: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6071met5348, BUL SC21 766993 et 1998-BUL-41. Les artes de hamps sont de 10� 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe. Il fautajouter 2108 jours �a la ourbe d'OGLE II pour avoir les temps des ourbes de lumi�ere EROS II.
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EROS MACHOFig. 11.23: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6076met4870 et 99-BLG-03al. Les artesde hamps sont de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS OGLE MACHOFig. 11.24: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6077met4164, BUL SC38 95103, 1998-BUL-22 et 98-BLG-33al. Il faut ajouter 2108 jours aux ourbe de lumi�ere OGLE II pour obtenir lestemps EROS II. Les artes de hamps sont de 10�10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe.
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EROS OGLEFig. 11.25: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6116let5980 et BUL SC30 671185. Il fautajouter 2108 jours aux ourbe de lumi�ere OGLE II pour obtenir les temps EROS II. Les artes dehamps sont de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe.



296 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLE

EROSFig. 11.26: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6140ket3277 et 97-BLG-d5. Pour avoir laorrespondane du temps entre la ourbe de lumi�ere EROS II et elle du andidat MACHO, il fautajouter 1108.5 jours �a la ourbe de MACHO. Sur la arte de hamps de 10 � 10, l'�etoile-soure estsignal�ee par une roix, le nord est vers le haut et l'est vers la gauhe. La arte de hamp du andidatd'analyse MACHO 97-BLG-d5 n'est pas disponible.
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EROS MACHOFig. 11.27: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6140met3514 et 99-BLG-10al. Les artesde hamps sont de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe.
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Fig. 11.28: Courbes de lumi�ere et artes de hamp de g6240net4654 et 97-BLG-25al. Les artesde hamps sont de 10 � 10 ave le nord vers le haut et l'est vers la gauhe. La ourbe de lumi�ere del'alerte MACHO n'est pas disponible.



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 29911.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO etOGLENous pouvons maintenant omparer les r�esultats de MACHO, OGLE et EROS II. Nousommen�ons par pr�esenter dans le tableau 11.6, une liste des valeurs de la profondeuroptique trouv�ees par les di��erentes groupes.Profondeur Nombre Nombre pl2 + b2 P�eriodeGroupe optique de d'�etoiles d'observation(�10�6) andidats (�106) (Æ) (saisons)1. EROS II �bulbe = 0:94+0:27�0:29 16 GR 1.42 4.77 (l; b = 2:54;�4:04) � 32. MACHO �bulbe = 3:9+1:8�1:2 13 GR 12.5 4.44 (l; b = 2:55;�3:64) 190 jours3. MACHO �total = 2:43+0:39�0:38 99 17 4.29 (l; b = 2:68;�3:35) � 3�bulbe = 3:23+0:52�0:50 � 34. MACHO �bulbe = 2:0� 0:4 52 GR 2.1 5.44 (l; b = 3:9;�3:8) � 55. OGLE �total = 3:3� 1:2 12 � 1 4.12 (l; b = 1;�4) � 36. OGLE II - 214 20.5 - � 3Tab. 11.6: Valeurs de la profondeur optique pour les groupes EROS II, MACHO et OGLE :1 : pr�esente th�ese, 2 : [Alok et al., 1997℄, 3 : [Alok et al., 2000b℄, 4 : [Popowski et al., 2000℄,5 : [Udalski et al., 1994a℄, 6 : [Udalski et al., 2000℄.Sur la �gure 11.29 on montre les positions des hamps EROS II dans le plan galatique(l; b), auxquels on a superpos�e les hamps MACHO (arte du bas) et eux d'OGLE (artedu haut).Pour interpr�eter les valeurs de la profondeur optique mentionn�ees plus haut et om-prendre e que ela implique au niveau de la struture et de la dynamique dans le disqueet dans le bulbe de notre Galaxie, il nous faut pr�esenter les mod�eles semi-empiriques et lesvaleurs des profondeurs optiques attendues qui leur sont assoi�es, ainsi que les fontions demasse qui reproduisent le mieux les distributions des andidats de mirolentille observ�es.Ainsi, dans les sous-setion 11.2.1 et 11.2.2 nous r�esumons les artiles les plus pertinentspour l'interpr�etation de notre r�esultat. Les id�ees expos�ees au long de es deux sous-setionssont le reet diret des opinions des auteurs des artiles.11.2.1 Profondeurs optiques attendues pour di��erentsmod�eles galatiques� [Pazy�nski, 1991℄ : Dans la fenêtre de Baade (l; b = 1Æ;�3:9Æ), la profon-deur optique serait de � � 4� 10�7 en l'absene de naines brunes dans le disqueet � � 8� 10�7 en pr�esene de elles-i.[Pazy�nski, 1991℄ sugg�ere que la reherhe de mirolentilles vers le Centre Galatique,permet non seulement d'apporter la preuve de la faisabilit�e de e type d'exp�eriene poursonder un halo de mati�ere noire ompos�e d'objets ompats massifs, mais �egalement de tes-ter la pr�esene de naines brunes dans le disque de notre Galaxie, si es objets sous-stellairesontribuent de fa�on signi�ative �a la densit�e de masse du disque. En e�et, les dur�ees des
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Fig. 11.29: Cartes des hamps EROS II, MACHO et OGLE. On montre les positions des hampsEROS II dans le plan galatique (l; b). En bas, on a superpos�e les hamps de MACHO et en hautles hamps d'OGLE.



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 301�ev�enements mirolentille �etant diretement li�ees �a la masse des lentilles par t / M1=2,la distribution des dur�ees pour des naines brunes dans le disque ave des masses dansl'intervalle 0:01 � 0:1M� est tr�es di��erente de la distribution des dur�ees pour des lentillesde 0:1 � 1M�. Dans le premier as, les dur�ees peuvent aller de 3 �a 20 jours (ave un piautour de 7 jours), tandis que pour le deuxi�eme elles peuvent être d'une semaine �a un mois(ave un pi autour de 17 jours), en onsid�erant que les soures se trouvent �a DOS = 8 kpde l'observateur, que le rapport entre la distane aux lentilles et la distane aux souresest DOL=DOS = 0:5 et que le disque est d�erit par une fontion double exponentielle, aveune �ehelle de hauteur hz � 300 p et une �ehelle de longueur hR � 3:5 kp, la densit�e demasse dans le voisinage solaire �etant �d � 0:05 M� p�3 [Bahall and Soneira, 1980b℄. Laprofondeur optique dans la fenêtre de Baade (l; b = 1Æ;�3:9Æ) pour un disque en l'absenede naines brunes serait de � � 4� 10�7 et en pr�esene de elles-i de � � 8� 10�7.� [Kiraga and Pazy�nski, 1994℄ : La profondeur optique due aux popula-tions stellaires onnues est estim�ee �a � � 8:5�10�7 dans la fenêtre de Baade. Unbulbe axi-sym�etrique ave une barre augmenterait onsid�erablement la profon-deur optique.Lors de la publiation des premi�eres six mirolentilles d�etet�ees par le groupe OGLE[Udalski et al., 1994℄, bien que la valeur de la profondeur optique observ�ee ne soit paspubli�ee, le nombre d'�ev�enements trouv�es impose une r�evision de la profondeur optiqueattendue par les mod�eles. [Kiraga and Pazy�nski, 1994℄ font remarquer que le diagrammemagnitude obtenu par le groupe OGLE dans la fenêtre de Baade pr�esente deux fois plusd'�etoiles du disque que dans le mod�ele standard de [Bahall and Soneira, 1980b℄. Aussi,en onsid�erant une densit�e de masse dans le voisinage solaire �egale �a �� � 0:1 M� p�3,la profondeur optique due aux populations stellaires onnues est estim�ee �a � � 8:5 � 10�7dans la fenêtre de Baade, pour des masses dans l'intervalle 0:1 � 1:0M� et un pi dela distribution des dur�ees autour de tE � 10 jours. Si la fontion de masse, du typedN=dM / M�2, s'�etend jusqu'�a 0:01M� ou 0:001M�, le taux d'�ev�enements augmenterespetivement d'un fateur 2.1 et 4.7, les dur�ees typiques des �ev�enements �etant plusourtes. Le mod�ele adopt�e a �et�e elui d'un bulbe axi-sym�etrique selon [Kent, 1992℄ et nonpas d'un bulbe en forme de barre, ar l'inlinaison de la barre et les proportions des axes�etaient mal onnues. [Kiraga and Pazy�nski, 1994℄ font noter qu'une barre allong�ee versnotre ligne de vis�ee va augmenter la profondeur optique onsid�erablement. Ils signalent�egalement que les lentilles du disque ontribuent moins �a la profondeur optique des �etoilesdu bulbe (� 40%) que les lentilles du bulbe lui-même (� 60%).� [Pazy�nski et al., 1994℄ : La valeur de la profondeur optique observ�eepar OGLE �etant � � (3:3� 1:2)� 10�6, la densit�e de mati�ere �� dans le voisinagesolaire que ela implique est 6 fois plus �elev�ee que les estimations dynamiquesde [Kuijken and Gilmore, 1991℄ et [Bahall et al., 1992℄ ; un bulbe sous la formede barre pourrait expliquer la valeur de � .Une premi�ere valeur de la profondeur optique observ�ee � � (3:3 � 1:2) � 10�6 estdonn�ee par [Udalski et al., 1994a℄, omme on l'a d�ej�a mentionn�e pr�e�edemment. Cettevaleur qui onstitue une limite inf�erieure, l'exp�eriene n'ayant pas de sensibilit�e �a desdur�ees tE < 5 jours et tE > 100 jours, est obtenue �a partir de 12 andidats ave desdur�ees 8:6 � tE � 62 jours. Les hamps observ�es se trouvent dans la fenêtre de Baadeet autour de elle-i. [Pazy�nski et al., 1994℄ tentent d'interpr�eter ette valeur �elev�ee parrapport �a e que l'on attendait. Si la profondeur optique totale est �egale �a la valeur



302 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEobserv�ee et que la ontribution du bulbe �a la profondeur optique est �bulbe � 0:5 � 10�6[Kiraga and Pazy�nski, 1994℄ et elle du halo �halo � 0:13 � 10�6 [Griest, 1991℄, elaimplique que la ontribution du disque est �disque � 2:7 � 10�6. Aussi la densit�e de massedans le voisinage solaire est-elle �� � 0:415 M� p�3. La densit�e de mati�ere ainsi d�eduiteest 6 fois plus grande que les estimations dynamiques de [Kuijken and Gilmore, 1991℄ et[Bahall et al., 1992℄. Le disque ne peut don pas être le fournisseur prinipal de lentilles.Un bulbe non axi-sym�etrique sous la forme d'une barre pourrait expliquer la valeur�elev�ee de la profondeur optique. Une des ons�equenes de la pr�esene de la barre estl'augmentation de la dur�ee tE des �ev�enements, ar la distane moyenne entre les lentilleset la soure est plus grande, le rayon d'Einstein RE l'�etant �egalement. Un autre e�et dela barre serait l'allongement des orbites stellaires. La dispersion de la vitesse radiale estalors plus importante que la dispersion de la vitesse transverse. Cette derni�ere �etant seulepertinente pour l'e�et de mirolentille, les dur�ees seraient plus grandes. Pour estimer laontribution du disque et du bulbe �a la profondeur optique, il est n�eessaire de onstruireune arte de profondeur optique en fontion des longitude et latitude galatiques (l; b) surune grande surfae. La ontribution du disque doit en e�et être onstante pour jlj < 20Æ,alors que la ontribution du bulbe doit diminuer de fa�on signi�ative au-del�a de jlj � 10Æ.� Une barre dans le bulbe Galatique semble avoir �et�e mise en �evidenepar di��erents types d'observations.Une barre parâ�t don être indispensable pour tenir ompte de la valeur �elev�ee de laprofondeur optique vers le Centre Galatique � � (3:3� 1:2)� 10�6 observ�ee par le groupeOGLE, le groupe MACHO ayant �egalement trouv�e un nombre important de andidatsmirolentilles. L'existene d'une barre dans le bulbe de notre Galaxie semble avoir �et�e miseen �evidene par les observations de di��erent ordre. En e�et [Binney et al., 1991℄ aÆrmequ'une barre pourrait expliquer les mouvements non-irulaires des gaz CO et HI dansle Centre Galatique. [Stanek et al., 1994℄ d�eouvre que les magnitudes arat�eristiquesd'�etoiles du bulbe sont plus grandes pour des longitudes galatiques positives que n�egatives,omme attendue en pr�esene d'une barre ave la partie la plus prohe dans le premierquadrant galatique. [Blitz and Spergel, 1991℄ sugg�erent que les asym�etries entre le premieret le quatri�eme quadrant de la distribution de la brillane de surfae en infrarouge impliqueque le bulbe poss�ede une barre, et e�et �etant on�rm�e par les artes multi-ouleursDIRBE de notre Galaxie [Weiland et al., 1994℄.� [Zhao et al., 1995℄ : La profondeur optique totale pour une barre de 2�1010M� est � � (2:2� 0:3)� 10�6. Cette valeur est ompatible ave la profondeuroptique observ�ee du groupe OGLE � � (3:3 � 1:2) � 10�6[Zhao et al., 1995℄ d�eterminent la profondeur optique et la distribution des dur�ees pourla fenêtre de Baade dans un mod�ele ompos�e d'un disque tronqu�e et d'un bulbe sous laforme d'une barre. Celle-i est d�erite par le mod�ele G2 (voir �eq. 2.17 dans hapitre 2)le mieux ajust�e aux donn�ees de DIRBE, repr�esentant une barre plutôt retangulaire. Laontribution de la barre �a la profondeur optique, ave une masse M � 1 � 2 � 1010 M�,est �barre � (0:84 � 0:1) � 10�6 M=1010M�. Le disque est d�erit par une double ex-ponentielle (voir �eq. 2.1 dans hapitre 2), normalis�ee loalement �a la densit�e de masse�� � 0:1 M� p�3 [Bahall et al., 1992℄ et �a la densit�e de surfae �� � 71 � 6 M� p�2[Kuijken and Gilmore, 1991℄. Si l'on onsid�ere que l'�ehelle de longueur peut valoir de2.7 kp �a 3.5 kp ([Kent et al., 1991℄ et [Bahall and Soneira, 1980a℄), la ontribution dudisque �a la profondeur optique est �disque � 0:87� 0:63� 10�6 pour un disque non tronqu�e



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 303et �disque � 0:47� 0:37 � 10�6 pour un disque tronqu�e �a 4 kp du entre de la Galaxie. Laprofondeur optique totale pour une barre de 2� 1010M� est �tot � (2:2� 0:3)� 10�6, aveun disque tronqu�e d'une �ehelle de longueur Rd = 2:7 kp (�disque � 0:47 � 10�6) et uneontribution du halo �halo � 0:14 � 10�6. Cette valeur est ompatible ave la profondeuroptique observ�ee du groupe OGLE � � (3:3� 1:2)� 10�6 (noter l'erreur signi�ative sur laprofondeur optique observ�ee). La distribution des dur�ees attendue pour l'exp�eriene OGLEpr�esente une dur�ee moyenne logarithmique de tE � 20 jours pour une fontion de masseave une masse minimale de 0:1M�. Si l'on �etend la fontion de masse jusqu'�a 0:01M�,un test de Kolmogorov-Smirnov pour tester la ompatibilit�e ave les donn�ees donne uneprobabilit�e de seulement 7%. Cei sugg�ere qu'il existe tr�es peu de naines brunes dans lebulbe. En r�esum�e, [Zhao et al., 1995℄ onluent que la barre de notre Galaxie est la soureprinipale de la profondeur optique dans la fenêtre de Baade. Ils signalent que le mod�ele de[Pazy�nski et al., 1994℄, ave un bulbe sans barre, tient ompte d'�a peine 30% du nombrede andidats d�etet�es.� [Zhao et al., 1996℄ : Une mod�elisation plus ompl�ete est e�etu�ee entenant ompte �egalement des 45 andidats de MACHO. La profondeur optiqueattendue pour les �etoiles-soures du type g�eante rouge �bulbe = 2:2 � 2:8 � 10�6est ompatible ave la valeur de MACHO �bulbe = 3:9+1:8�1:2.Un mod�ele plus omplet est �elabor�e par la suite par [Zhao et al., 1996℄. Il est ompatibleave le potentiel de la barre et les orbites stellaires mod�elis�ees reproduisent mieux lesdonn�ees de COBE. De plus, on tient ompte non seulement des 9 andidats OGLE,mais �egalement des 45 andidats d�etet�es par MACHO apr�es l'analyse de 190 joursd'observation en 1993 [Alok et al., 1995b℄. La barre est d�erite par le mod�ele G2mentionn�e pr�e�edemment, l'angle d'inlinaison ave la ligne de vis�ee �etant � = 20Æet la masse de la barre Mbarre = 2:24 � 1010 M�. La profondeur optique attenduepour les �etoiles-soures g�eantes rouges dans les hamps de MACHO, en onsid�erant leseÆait�es de d�etetion de MACHO, est �bulbe = 2:2 � 10�6 pour un disque non tronqu�eet �bulbe = 2:8 � 10�6 pour un disque tronqu�e. Ces valeurs sont ompatibles ave laprofondeur optique �bulbe = 3:9+1:8�1:2 � 10�6 pour les 13 andidats sur des g�eantes rougesde l'�ehantillon de MACHO, mais restent n�eanmoins syst�ematiquement plus faibles.Parmi es 13 andidats, 3 pr�esentent des longues dur�ees (tE > 70 jours), diÆilementreprodutibles par le mod�ele. [Zhao et al., 1996℄ ont �egalement onstruit une arte deprofondeurs optiques attendues ouvrant les latitudes 0Æ < b < 8Æ et 1Æ < jlj < 9Æ a�et�e pour des lentilles de 1M� situ�es dans la barre. On onstate qu'�a mesure que l'ons'�eloigne du Centre Galatique, la profondeur optique de la barre diminue, au-del�a de b = 8Æla ontribution du disque �etant plus importante, et les dur�ees augmentent (1 jour par degr�e).� [Han and Gould, 1995a℄ : La distribution des lentilles sur un grandintervalle de longitude et latitude, permet de distinguer un bulbe sous la formede barre d'un bulbe axi-sym�etrique. La profondeur optique attendue dans lafenêtre de Baade en pr�esene d'une barre serait de 1:5� 10�6 < � < 2� 10�6 et� = 1:3 � 10�6 pour un bulbe axi-sym�etrique.[Han and Gould, 1995a℄ font remarquer que la partie interne de la Galaxie est unm�elange omplexe d'âges, de dispersions de vitesse et de m�etalliit�es et que l'absorptionsigni�ative et irr�eguli�ere est diÆile �a mod�eliser. Aussi, la on�rmation de la pr�esened'une barre dans le bulbe de notre Galaxie n'est pas imm�ediate. Ils sugg�erent queplus d'information sur la g�eom�etrie de la distribution des lentilles peut être obtenue



304 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEen mesurant le taux de mirolentille sur un grand intervalle de longitudes et latitudesl et b. On pourrait ainsi distinguer un bulbe sous la forme d'une barre d'un bulbeaxi-sym�etrique. En e�et [Han and Gould, 1995a℄ montrent que la arte (l; b) ave desontours de profondeur optique onstante pr�esente des di��erenes entre les deux types destrutures : le pi des profondeurs optiques pour une barre est d�epla�e vers les longitudes ln�egatives, tandis que pour le bulbe axi-sym�etrique la distribution est onentrique autourdu Centre Galatique. En pr�esene d'une barre, les valeurs typiques de � sont environdeux fois plus �elev�ees et roissent plus rapidement vers le entre que pour un bulbeaxi-sym�etrique. [Han and Gould, 1995a℄ requi�erent 700 �a 800 �ev�enements mirolentillepour faire la di��erene entre les deux mod�eles. La barre a �et�e d�erite par le mod�ele G2 de[Dwek et al., 1995℄ ave un angle d'inlinaison � � 20Æ du grand axe par rapport �a la lignede vis�ee et Mbarre = 1:62 � 1010 M�. La partie entrale du bulbe (� 700 p) n'�etant pasprise en ompte orretement par e mod�ele, [Han and Gould, 1995a℄ adoptent elui de[Kent, 1992℄ pour ette r�egion. Le disque est d�erit par une double exponentielle, ave une�ehelle de hauteur hz = 325 p et une �ehelle de longueur Rd = 3:5 kp, la densit�e de massedans le voisinage solaire �etant �egale �a �� � 0:6M� p�3. La profondeur optique dans lafenêtre de Baade pour des soures du type g�eante rouge, obtenue �a partir de es mod�eles,est de l'ordre de 1:5 � 10�6 < � < 2 � 10�6. Pour un bulbe axi-sym�etrique la profondeuroptique serait de � = 1:3 � 10�6.� [Zhao and Mao, 1996℄ testent di��erents mod�eles pour la barre pour es-sayer de tenir ompte des r�esultats de MACHO et OGLE. La plupart desmod�eles implique une profondeur optique attendue 2� plus petite que les va-leurs observ�ees, même lorsque la barre est tr�es massive 2:8� 1010M�.[Zhao and Mao, 1996℄ essayent di��erents mod�eles pour la barre (ellipso��dale ouretangulaire), ontraints par les artes de COBE, qui pourraient expliquer des r�esultatsde MACHO et d'OGLE sur la profondeur optique vers le Centre Galatique. La plupartdes mod�eles impliquent une profondeur optique attendue 2� plus petite que les valeursobserv�ees, même lorsque la barre est tr�es massive 2:8 � 1010M�. Les valeurs �elev�ees de laprofondeur optique observ�ee indiquent que la barre est plutôt du type retangulaire aveune masse M > 2� 1010M�, un angle d'inlinaison � entre le grand axe et la ligne de vis�eeinf�erieur �a 20Æ et un rapport des axes x0=y0 � tan �.� [Kuijken, 1997℄ tente de r�ehabiliter les mod�eles axi-sym�etriques, ar labarre semble ne pas augmenter suÆsamment la profondeur optique attenduepar rapport �a la valeur observ�ee. Toutefois, pour un bulbe axi-sym�etrique etune profondeur optique de � = 4 � 10�6 �a b = 3:5Æ, on obtient v� � 210 kms�1, �ala limite de la violation de la ontrainte observationnelle v� � 200� 20 kms�1.[Kuijken, 1997℄ fait remarquer que les mod�eles ave un bulbe sous la forme d'une barrene sont pas satisfaisants, ar ils n'augmentent pas suÆsamment la profondeur optique.Aussi, il sugg�ere de revoir les mod�eles axi-sym�etriques �a la lumi�ere des onnaissanes sur lavitesse de rotation qui semble ne pas d�epasser la valeur dans la partie interne de la Galaxie.Si la masse responsable pour les mirolentilles vers le Centre Galatique est distribu�ee enanneaux de fa�on axi-sym�etrique et uniforme, la profondeur optique observ�ee permet dedonner des limites inf�erieures de la vitesse v� de rotation loale due �a la masse des lentillesv2� � 2:02�b ; (11.1)o�u b est la latitude galatique des soures (en radians). Pour une profondeur optique de



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 305� = 4 � 10�6 �a b = 3:5Æ, on obtient v � 210 kms�1, prohe de la valeur mesur�ee dela vitesse de rotation v � 200 � 20 kms�1 [Merri�eld, 1992℄. De plus, des mod�eles plusr�ealistes du pro�l de densit�e du disque (en 1=R ou du type exponentiel en R) ne permettentpas de g�en�erer des profondeurs optiques sup�erieures �a � = 2:5 � 10�6, sans impliquerune vitesse de rotation v� � 200 kms�1. Les mod�eles axi-sym�etriques semblent don exlus.� [Binney et al., 2000℄ g�en�eralisent l'�etude e�etu�ee par [Kuijken, 1997℄ surles mod�eles axi-sym�etriques aux mod�eles elliptiques. Leur �etude indique que lesr�esultats de MACHO et OGLE ne sont pas ompatibles ave les mesures devitesse de rotation et les densit�es de masse loale.[Binney et al., 2000℄ g�en�eralisent l'�etude e�etu�ee par [Kuijken, 1997℄ sur les mod�elesaxi-sym�etriques aux mod�eles elliptiques qui demandent moins de masse pour une profondeuroptique donn�ee. Ils onluent que les r�esultats de MACHO et OGLE ne sont pas ompatiblesave les mesures de vitesse de rotation et les densit�es de masse loale. En e�et, pour un orpsaxi-sym�etrique la masse minimaleMa dans une bande irulaire d'une �ehelle de hauteur h =470 p, g�en�eratrie d'une profondeur optique � = (3:88� 0:6)� 10�6 [Alok et al., 2000b℄serait de Ma = (7:6 � 1:2)� 1010M� : (11.2)Pour une distribution de masse sph�erique, la masse minimale requise pour tenir omptede la vitesse de rotation dans le voisinage solaire estM = (220 kms�1)2 � 8 kp=G ' 8:9 � 1010M� : (11.3)Cette derni�ere valeur est tout juste sup�erieure �a la masse minimale Ma d�eduite plushaut des observations de mirolentilles. Toutefois, la vitesse de rotation v� pour un orpssph�erique peut être tr�es di��erente de la vitesse de rotation pour une distribution demasse plate omme dans le as des bandes irulaires. Si l'on prend une densit�e de sur-fae exponentielle �(R) / exp(�R=Rd) ave Rd = 2:5 kp, orrespondant �a une masseM(R = R�) = 7:6 � 1010M� et produisant �bulbe = (3:88 � 0:6) � 10�6 pour une soure �a(R; z) = (0; 470 p), la vitesse de rotation est lairement sup�erieure de 40 km:s�1 �a la valeurmesur�ee v�(R) � 220(R=R�)0:1 km:s�1 [Binney et al., 1991℄. Le mod�ele exponentiel sembleainsi �eart�e. Si l'on onsid�ere une autre distribution axi-sym�etrique ave ette fois-i une loien puissane �(R) � R�0:8, on onstate que maintenant la vitesse de rotation est inf�erieure�a la valeur mesur�ee au niveau du Soleil. Bien que le disque en loi de puissane ne viole pasles ontraintes de la vitesse de rotation, on peut l'�eliminer �egalement, ar la ontribution �a lamasse stellaire dans le voisinage solaire est trop �elev�ee. En e�et, la densit�e de volume dans levoisinage solaire serait de 3:0M� p�3, alors que les valeurs mesur�ees sont signi�ativementplus petites : 0:1M� p�3 [Creze et al., 1998℄. De même pour la densit�e de surfae : la loi depuissane implique une valeur de 227M� p�2, que l'on peut omparer �a la valeur estim�ee� 35M� p�2 due aux �etoiles et naines brunes dans jzj < 300 p et �a la valeur mesur�ee71M� p�2 due �a toute la mati�ere dans jzj < 1:1 kp [Kuijken and Gilmore, 1991℄. Laprofondeur optique observ�ee �elev�ee est don tr�es vraisemblablement produite par un bulbeen forme de barre.Ainsi, la masse minimaleMe dans une bande elliptique d'�ehelle de hauteur h = 470 prequise pour g�en�erer une profondeur optique �bulbe = (3:88�0:6)�10�6 [Alok et al., 2000b℄serait en e�et la moiti�e de la masse n�eessaire dans le as d'un mod�ele axi-sym�etriqueMe = (3:8� 0:6) � 1010M� : (11.4)



306 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLECependant, dans la pratique on ne peut pas r�eduire la masse de moiti�e, ar lastruture de la barre est ontrainte d'une part par la photom�etrie en infrarouge prohe[Bissantz et al., 1997℄ et d'autre part par les observations de l'�eoulement du gaz dans leplan galatique [Fux, 1999℄. Si l'on tient ompte de es ontraintes, en onsid�erant que ladensit�e de surfae du disque le long de l'axe z est exponentiel et que pour R � R�=2 lamati�ere est distribu�ee selon des anneaux elliptiques, la limite sur la vitesse de rotation v�n'est pas viol�ee, mais la densit�e de surfae dans le voisinage solaire �� = 72 M� p�2d�epasse la valeur mesur�ee mentionn�ee plus haut. Si l'on tente de onentrer la masse dansla barre, la densit�e de surfae pr�esente une valeur raisonnable �� = 35 M� p�2. Dans edernier mod�ele on demande n�eanmoins que le disque soit extrêmement �n dans le voisinagesolaire et par ons�equent la limite d'Oort est viol�ee.� [Gerhard, 2000℄ soulignent �egalement que les profondeurs optiquesobserv�ees par MACHO et OGLE ne sont pas ompatibles ave les ontraintesde la ourbe de rotation et de la densit�e de masse loale. Ils sugg�erent que ledisque est maximal dans le sens qu'une densit�e de surfae dans le voisinagesolaire �� � 45 M� p�2 est suÆsante pour fournir 85 � 10% de la vitesse derotation �a la position de 2:2 hR.[Gerhard, 2000℄ fait �egalement remarquer que l'on peut diÆilement onilier lesr�esultats sur la profondeur optique de MACHO et OGLE ave les mesures de la ourbede rotation et elles de la densit�e de masse loale. Ils rappellent que les valeurs dela profondeur optique attendues sont de l'ordre de � � 1 � 2 � 10�6 dans la fenêtrede Baade [Zhao et al., 1995℄, [Stanek et al., 1997℄ et que le nouveau mod�ele de la barre[Bissantz and Gerhard, 2000℄ donne � = 1:2 � 10�6 pour toutes les soures dans la dire-tion des r�esultats de MACHO ave la photom�etrie di��erentielle (�total = 2:43+0:39�0:38 � 10�6[Alok et al., 2000b℄) ; et � = 1:3 � 10�6 pour les soures g�eantes rouges �a la posi-tion des r�esultats de [Popowski et al., 2000℄ (�bulbe = 2:0 � 0:4 � 10�6). Le r�esultat de[Popowski et al., 2000℄ est �a 1:7� de la valeur pr�edite par le mod�ele de la barre. La on�r-mation de ette valeur permettrait de r�eonilier les onnaissanes atuelles sur la strutureGalatique et les observations de mirolentilles.Une autre impliation de la valeur �elev�ee de la profondeur optique observ�ee se-rait un disque maximal, soutenu aussi par le fait que peu d'�ev�enements mirolentilles[Lasserre et al., 2000℄ sont d�etet�ees dans le halo. Le disque est normalement onsid�er�eomme �etant sub-maximal, dans le sens qu'un disque exponentiel ave une densit�e desurfae �� � 50 M� p�2, ave une distane galato-entrique 8 < R� < 8:5 kp etave une �ehelle de longueur 3:5 < hR < 4:5 kp, peut fournir seulement la moiti�e de lavitesse de rotation v� = 220 kms�1 aept�ee par l'IAU. Il faudrait en e�et un disqued'une densit�e de surfae de �� � 100 M� p�2 pour tenir ompte de toute la vitesse derotation. Les nouvelles estimations de l'�ehelle de longueur, hR = 3� 1 kp et de la vitessede rotation v� = 210 � 25 km s�1, au-dessous des valeurs oÆielles de l'IAU, pr�edisentqu'une densit�e de surfae de �� � 45 M� p�2 est suÆsante pour fournir 85 � 10% de lavitesse de rotation �a 2:2 hR [Sakett, 1997℄. Cette densit�e de surfae est ompatible aveles valeurs observ�ees de la densit�e de surfae due �a la mati�ere \onnue" 48 � 9 M� p�2[Kuijken and Gilmore, 1989℄. Cei sugg�ere que le disque est maximal, dans le sens que lehalo ontribue peu �a la vitesse de rotation dans la partie interne de la Galaxie. Si l'onajoute un halo sph�erique au disque maximal de mani�ere �a e que la ourbe de rotationsoit plate dans la partie externe de la Galaxie, le rayon du oeur du halo est R � 15 kp,e qui montre que le halo n'est pas tr�es onentr�e. Si l'on int�egre la densit�e de surfaedu halo dans z = �1 kp, on obtient �h;1:1 = 16M� p�2, �a laquelle on peut ajouter



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 307les valeurs pour le disque mine et le disque �epais (� 9M� p�2). La densit�e de surfaetotale pr�edite est alors � = 71M� p�2, en bon aord ave la valeur dynamique mesur�ee�h;1:1 = 71 � 6M� p�2 [Kuijken and Gilmore, 1991℄.� [Creze et al., 1998℄ d�etermine la densit�e de masse dans le voisinagesolaire �a partir des donn�ees Hipparos. La densit�e de masse dynamique estestim�ee �a �� = 0:076 � 0:015M� p�3. En omparant ette valeur �a la densit�e demasse de la mati�ere \onnue" �� = 0:083 � 0:02M� p�3, il y a plae au pluspour un halo sph�erique de �� = 0:007M� p�3. Les ontraintes de la ourbe derotation exluent un disque maximal.[Creze et al., 1998℄ ontredit la supposition d'un disque maximal, ar la valeur dyna-mique de la densit�e de masse volumique loale �� = 0:076 � 0:015M� p�3, d�etermin�ee�a partir des donn�ees Hipparos, est au-dessous des valeurs pr�e�edemment alul�ees. Cesr�esultats sont pratiquement libres de supposition de mod�eles et onernent des donn�eesstritement loales dans une sph�ere de 125 p. En supposant une �ehelle de longueur de2:5 kp et une �ehelle de hauteur de 323 p pour le disque mine, une �ehelle de longueurde 3:5 kp et une �ehelle de hauteur (exponentielle) de 656 p pour le disque �epais et enonsid�erant que la densit�e volumique stellaire \onnue" est �� = 0:043M� p�3 et elle dumilieu interstellaire �� = 0:04M� p�3, on obtient une densit�e de olonne �� = 40M� p�2due �a la omposante stellaire et au gaz qui est en tr�es bon aord ave la densit�e de olonne�� = 40M� p�2 de la mati�ere observable, d�etermin�ee �a partir des naines M des donn�eesHST [Gould et al., 1997℄. La valeur dynamique �� = 0:076 � 0:015M� p�3 ompar�ee �a ladensit�e volumique de la omposante stellaire et du gaz �� = 0:083 � 0:02M� p�3, semblene pas laisser de la plae pour de la mati�ere noire dans le disque. De plus, si l'on prend lemod�ele du disque ave les param�etres mentionn�es i-dessus, pour estimer la ontributiondu disque �a la ourbe de rotation, onsid�er�ee plate au-del�a de 5 kp et ayant une vitessede v� = 220 km s�1 dans le voisinage solaire, on onstate que le disque ne ontribue pasplus que la moiti�e de la masse impliqu�ee �a la position R� = 8:5 kp. Même en onsid�erantR� = 7:5 kp, le plateau de la ourbe de rotation serait seulement de 164 km s�1. Undisque maximal semble don exlu. Un halo sph�erique ave �� = 0:007M� p�3 pour(R�; z = 0), est en e�et n�eessaire pour garantir une ourbe de rotation plate au-del�a de5 kp, e qui est ompatible ave les inertitudes sur les densit�es volumiques dynamique�� = 0:076 � 0:015M� p�3 et de la mati�ere \onnue" �� = 0:083 � 0:02M� p�3.11.2.2 La distribution des dur�ees des �ev�enements de miro-lentille et la fontion de masse qui lui est assoi�ee� [Gould, 1996℄ tente d'obtenir la fontion de masse dans le bulbe �a partirde la distribution des andidats de mirolentille de MACHO et d'OGLE. Lafontion de masse qui reproduit le mieux la distribution des dur�ees observ�eesest elle d'une loi de puissane dN=dM /M� ave � = �2:1 et une masse minimaleMmin = 0:04M�. Aussi, il semble qu'il existe plus d'objets de faible masse dansle disque ou dans le bulbe que parmi les objets loaux.[Gould, 1996℄ fait remarquer que les approhes traditionnelles pour d�eterminer lafontion de masse sont limit�ees, ar la d�etetion des objets est fond�ee sur leur luminosit�eet pas leur masse. La m�ethode des lentilles gravitationnelles permet non seulement des'a�ranhir de ette limitation, mais permet aussi l'�etude de la fontion de la masse au-del�a



308 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEdu voisinage solaire, de notre Galaxie et même du Groupe Loal. L'e�et de mirolentilleest aussi un outil puissant pour d�eteter des plan�etes extra-solaires du type Terre etpour �etudier l'histoire de la formation stellaire. En e�et, le suivi de quasars qui seraientmirolentill�es par des �etoiles ou des MACHO et dont on pourrait distinguer leur variationsordinaires d'une ampli�ation due �a un e�et mirolentille par un suivi spetrosopique,permet de savoir si la plupart des �etoiles se sont form�ees avant l'�epoque de formation desquasars ou apr�es. Dans le premier as, la profondeur optique pour des quasars de z = 4serait bien sup�erieure �a elle des quasars de z = 1, ar le trajet �a partir des quasars pluslointains serait peupl�e par un grand nombre d'�etoiles. En revanhe, si les �etoiles se sontform�ees �a z < 1, les quasars distants auraient une profondeur optique seulement un peuplus �elev�ee que les quasars prohes. Pour e qui onerne l'�etude de la fontion de massedans le disque et dans le bulbe, [Han and Gould, 1995b℄ ont tent�e de d�eterminer la fontionde masse �a partir de la distribution des dur�ees des 51 �ev�enements trouv�es par MACHOet OGLE. Ils ont ainsi onsid�er�e trois familles de fontion de masse : une loi de puissaneave une masse minimale, une fontion gaussienne et une fontion dite de Hubble alul�ee�a partir des donn�ees HST sur des �etoiles loales du disque. Les mod�eles adopt�es sont le G2d'un bulbe sous la forme d'une barre [Dwek et al., 1995℄ ave Mbarre � 1:8 � 1010M� etdont le ôt�e le plus prohe est dans le premier quadrant galatique, l'angle entre la ligne devis�ee et le grand axe �etant � = 20Æ ; un noyau entral (< 600 p) [Kent, 1992℄ et un disqueexponentiel d'une �ehelle de hauteur hz = 325 p, une �ehelle de longueur hR = 3:5 kp[Bahall, 1986℄ et une densit�e de masse dans le voisinage solaire �� = 0:06M� p�3. La fontion de masse qui reproduit le mieux la distribution des dur�ees observ�ees estelle d'une loi de puissane ave � = �2:1 et une masse minimale Mmin = 0:04M�. Lafontion de masse de Hubble ne reproduit pas le pi des ourtes dur�ees. Aussi, il sembleque les lentilles ont une fontion de masse di��erente des �etoiles du voisinage solaire et qu'ilexiste plus d'objets de faible masse dans le disque ou dans le bulbe que parmi les objetsloaux. Cependant, les dur�ees de MACHO et OGLE pouvant être a�et�ees par le blending,elles peuvent être sous-estim�ees. Le r�esultat de l'ajustement des fontions de masse �a ladistribution des dur�ees n'est pas totalement �able, ar il d�epend de la distribution spatialeet de elle des vitesses des soures et des lentilles, du hoix des mod�eles et des param�etresgalatiques.� [Zhao et al., 1996℄ essaie �egalement d'extraire la fontion de masse dubulbe des distributions des dur�ees mirolentille. La fontion de masse le mieuxajust�ee �a la distribution est une loi de puissane dN=dM /M�2:25 entre 0:08M�et 0:6M�, autrement dit sans naines brunes.[Zhao et al., 1996℄ travaille �egalement sur la distribution des dur�ees des 51 andidatsde MACHO et OGLE pour en extraire une fontion de masse. La barre est d�erite par lemod�ele G2 modi��e pour tenir ompte du noyau entral du bulbe, l'angle � d'inlinaisonpar rapport �a la ligne de vis�ee est onsid�er�e �egal �a 20Æ et la masse de la barre est �egale�a 2:24 � 1010M�. La distribution des dur�ees des andidats observ�es est le mieux d�eritepar une fontion de masse du type Salpeter dN=dM / M�2:25 entre 0:08M� et 0:6M�,'est-�a-dire, sans naines brunes. En e�et, si la fontion de masse s'�etend jusqu'�a 0:01M�(60% de naines brunes), elle est rejet�ee �a un niveau de on�ane de 6� par un test deKolmogorov-Smirnov. Les dur�ees semblent alors trop ourtes et le nombre d'�ev�enements,en ex�es. Une masse minimale de 0:04M�, orrespondant �a 27% de naines brunes, est�egalement exlue �a 2�. Le mod�ele le mieux adapt�e est elui ave moins de 20% de nainesbrunes. Il pr�evoit 40 �ev�enements ave une dur�ee moyenne de 16 jours dus �a des lentillesdans la barre et de 14 �ev�enements ave une dur�ee moyenne de 30 jours, dus �a des lentilles
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Fig. 11.30: Distributions des dur�ees attendues ave trois types de fontions de masse [Gould, 1996℄ :une loi de puissane ave masse minimale, une fontion gaussienne et une fontion dite de Hubblealul�ee �a partir des donn�ees HST sur des �etoiles loales du disque. La fontion de masse qui lemieux reproduit la distribution des dur�ees observ�ees est elle d'une loi de puissane dN=dM /M�ave � = �2:1 et une masse minimale Mmin = 0:04M�. La distribution observ�ee se r�ef�ere aux 51andidats de MACHO et OGLE.dans le disque.� [Peale, 1999℄ d�etermine une fontion de masse du bulbe dN=dM /M�2:2pour 0:08 < M < 2:0M�, �a partir de la distribution des dur�ees des andidatsde mirolentille observ�es. Il onlut que même une fration de naines brunesaussi basse que 10% n'est pas ompatible ave les observations de mirolen-tilles. Cependant, la d�eouverte d'une population inonnue de naines brunesdu hamp par les groupes 2MASS et DENIS, pourrait indiquer qu'une popu-lation semblable s'�etend jusqu'au Centre Galatique. Dans e as, le pi de ladistribution des dur�ees devrait se d�eplaer vers les ourtes dur�ees, de l'ordrede tE � 3� 5 jours.[Peale, 1999℄ signale que 2MASS (The 2-Miron All Sky Survey [Skrutskie et al., 1997℄)et DENIS (DEep Near Infrared Survey of the southern sky [Ephtein et al., 1994℄) ontr�ev�el�e une population inonnue de naines brunes du hamp, la fontion de masse ayant �et�e�etendue jusqu'�a 0:01M� [Reid et al., 1999℄. Si es naines brunes loales se trouvent partoutdans la Galaxie, en partiulier dans le bulbe, on attend une augmentation de ourtesdur�ees d'�ev�enements mirolentille dans ertaines diretions vers le Centre Galatique.[Zhao et al., 1996℄ ont montr�e qu'une fontion de masse ave 30 �a 60% de naines brunesn'est pas ompatible ave les donn�ees mirolentille. [Peale, 1999℄ on�rme que même une
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Fig. 11.31: Distribution umulative et di��erentielle des dur�ees attendues pour di��erentes fontionsde masse propos�ees par [Zhao et al., 1996℄. Les distributions attendues sont superpos�ees aux dur�eesobserv�ees des 51 andidats de MACHO et OGLE (graphique du bas). Les quatre ourbes en pointill�ese r�ef�erent �a des mod�eles ave 30� 60% de naines brunes. On montre �egalement les pr�evisions pourune fontion de masse du type Salpeter dans le as des donn�ees d'OGLE seulement (en haut) etpour le disque uniquement (en haut).
fration bien inf�erieure de l'ordre de 10% est en d�esaord ave les observations. Les nainesbrunes du hamp trouv�ees par les groupes 2MASS et DENIS, augmenterait le nombre deourtes dur�ees, mais d�eplaerait le pi de la distribution des dur�ees vers des temps bienplus petits tE = 3�5 jours que eux observ�es. La fontion de masse du bulbe qui reproduitle mieux la distribution des dur�ees des 45 �ev�enements MACHO est dN=dM /M�2:2 pour0:08 < M < 2:0M�, en onsid�erant le mod�ele G2 de [Zhao et al., 1996℄ pour la barreave Mbarre = 2:2 � 1010 et un angle � = 13Æ entre la ligne de vis�ee et le grand axe ; ledisque est d�erit par une fontion exponentielle ave une �ehelle de hauteur hz = 300 p,une �ehelle de longueur hR = 2:7 kp et une densit�e de masse dans le voisinage solaire�� = 0:05M� p�3. En onlusion, [Peale, 1999℄ fait remarquer que l'absene d'un pi detr�es ourtes dur�ees, de l'ordre de tE = 3 � 5 jours dans la distribution observ�ee sugg�ere�eventuellement qu'il existe moins de naines brunes dans le bulbe que elles d�etet�eesloalement ou que l'eÆait�e de d�etetion d'�ev�enements mirolentilles du groupe MACHOest surestim�ee. Dans e as, la distribution des dur�ees orrig�ee de l'eÆait�e augmenteraitle nombre de tr�es ourtes dur�ees. En�n, il souligne que le faible nombre de mirolentilleet les inertitudes dans les mod�eles galatiques ne permettent pas de restreindre pour lemoment de fa�on �able la fontion de masse dans le bulbe.� [Gould, 2000℄ sugg�ere que l'observation photom�etrique et astrom�etriquedes �ev�enements mirolentilles ave SIM (Spae Interferometry Mission) permetde mesurer la fontion de masse des r�esidus stellaires dans le bulbe, tel que les
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Fig. 11.32: Comparaison de la distribution des dur�ees des andidats mirolentille ave les distribu-tions attendues [Peale, 1999℄. La distribution observ�ee se r�ef�ere aux 45 andidats de mirolentille deMACHO. La fontion de masse qui reproduit le mieux la distribution observ�ee est dN=dm / m�2:2pour 0:08 < m < 2:0M�.naines blanhes, les �etoiles de neutrons et les trous noirs[Gould, 2000℄ sugg�ere que l'observation photom�etrique et astrom�etrique des �ev�enementsmirolentilles ave SIM (Spae Interferometry Mission) permet de mesurer la fontion demasse des r�esidus stellaires dans le bulbe, tel que les naines blanhes, les �etoiles de neutronset les trous noirs. L'int�erêt sienti�que de ette mesure est de deux ordres : en premier lieu,les r�esidus stellaires repr�esentent les fossiles de l'�epoque d'une intense ativit�e de formationd'�etoiles dans le bulbe. En deuxi�eme lieu, un �ehantillon de r�esidus stellaires est diÆile �aobtenir, la mesure de leur fontion de masse aiderait �a nous �elairer sur leur nombre dans desamas, dans le hamp et dans d'autres syst�emes. Comme exemple de la diÆult�e de d�etetiondirete de es objets, une naine typique du bulbe poss�ede V � 30. L'e�et de mirolentillegravitationnelle est un outil pr�eieux pour le rep�erage des r�esidus stellaires, en e�et 20%des � 400 �ev�enements vers le Centre Galatique, trouv�es jusqu'�a pr�esent par les di��erentsgroupes, sont dus �a e type d'objets. Cependant, dans la distribution observ�e des dur�ees desmirolentilles les dur�ees dues aux r�esidus stellaires ne peuvent pas être distingu�es des �etoilesde la s�equene prinipale. Ave SIM (Spae Interferometry Mission), dont le lanement �etaitinitialement pr�evu pour 2005, on pourra mesurer la masse de la lentille ave une pr�eisionde 5%, la distane �a la lentille et son mouvement propre, �a partir d'un suivi astrom�etriqueet photom�etrique. La fontion de masse des r�esidus d'�etoiles dans le bulbe deviendra alorsaessible.11.2.3 Disussion �naleNous arrivons en�n �a la disussion �nale sur les di��erents r�esultats qu'on essaierad'interpr�eter �a la lumi�ere des onnaissanes atuelles sur la struture de notre Galaxie.



312 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLE� Compatibilit�e des profondeurs optiques observ�ees d'EROS II, MACHOet OGLEPour pouvoir omparer les valeurs de la profondeur optique trouv�ees par les groupesEROS II, MACHO et OGLE pr�esent�ees dans le tableau 11.6, il faut les ramener �a la mêmeposition dans le plan galatique. Nous rappelons que la profondeur optique se r�ef�ere �aune ertaine longitude galatique l et une latitude b, qui donnent la position moyenne deshamps de haque groupe pond�er�ee par le nombre d'�etoiles observ�ees dans haque hamp.Aussi, il nous faut savoir omment la profondeur optique varie en fontion de l et b.Le groupe MACHO ne donne pas d'estimation pour le gradient de la profondeuroptique, aussi bien lors des la d�eouverte des 45 andidats apr�es analyse de 12 deg2 (28hamps MACHO) [Alok et al., 1997℄, que dans l'analyse de photom�etrie di��erentielle sur4 deg2 (8 hamps) [Alok et al., 2000b℄. La surfae de iel analys�ee, du moins dans le der-nier as, n'est pas en e�et suÆsante pour inf�erer le omportement de la profondeur optiqueen fontion de (l; b). Il nous reste n�eanmoins les estimations de [Popowski et al., 2000℄ etdu groupe OGLE II [Udalski et al., 2000℄, ainsi que des artes de profondeurs optiquesonstruites �a partir des mod�eles. [Popowski et al., 2000℄ sugg�ere que le gradient est de0:5� 10�6=deg, apr�es analyse de 77 hamps MACHO sur des �etoiles-soure g�eantes rouges.Malheureusement, le seul artile publi�e �a pr�esent sur les r�esultats de ette analyse, n'estqu'un proeeding d'une onf�erene, sans aller don dans le d�etail de son �etude, ni pr�eiserde quelle oordonn�ee galatique il s'agit lorsqu'il propose e gradient. [Udalski et al., 2000℄fait une arte du nombre de andidats de mirolentille observ�es par le groupe OGLE II enfontion de (l; b), ette arte ayant �et�e d�erite en d�etail dans la sous-setion 2.4.5. Nous rap-pelons que le atalogue des 214 �ev�enements trouv�es est d'une extrême rihesse, mais fauted'�etude d'eÆait�e de d�etetion, auune valeur de la profondeur optique n'a �et�e donn�ee.Cependant, OGLE II on�rme que le nombre de andidats varie fortement en fontion de blorsqu'on s'�eloigne du Centre Galatique. Il existe �egalement une d�ependane en l ave uneasym�etrie notoire pr�esentant plus de andidats du ôt�e de l n�egatif, 'est-�a-dire, dans lapartie la plus prohe de la barre de notre ligne de vis�ee. Le gradient semble don on�rm�e,mais des donn�ees observationnelles ne nous donnent pas enore d'estimations laires. Ene qui nous onerne, le faible nombre de andidats de mirolentilles �ables sur des �etoilesg�eantes rouges, 16 au total, ne permettent pas de faire une �etude onvainante du gradientde la profondeur optique. Finalement, les artes onstruites �a partir des mod�eles pr�edisent,dans l'�etude de [Han and Gould, 1995a℄, un gradient de 0:5� 10�6 par degr�e de b au fur eta mesure que l'on s'�eloigne du Centre Galatique jusqu'�a b = �5Æ et ensuite 0:5� 10�6 par2 degr�es de b. Pour la r�egion qui nous int�eresse, i.e. 1Æ < l < 4Æ, le gradient est �0:3� 10�6par degr�e de l. [Zhao et al., 1996℄ pr�evoit une d�eroissane de la profondeur optique del'ordre de 0:45� 10�6 degr�es de b dans la r�egion �4Æ < b < �3Æ et 0:3� 10�6 par degr�e del pour l'intervalle mentionn�e plus haut. Les gradients sont en tr�es bon aord.Dans tous les as, la profondeur optique d�erô�t quand on s'�eloigne du Centre Galatique.Si l'on prend les gradients pr�evus par les mod�elisations de [Zhao et al., 1996℄ : �0:45�10�6degr�es de b et 0:3 � 10�6 par degr�e de l, on peut ramener les valeurs du tableau 11.6 �a laposition de la fenêtre de Baade (l; b = 1Æ;�4Æ) par la formule suivante�(l;b=1Æ;�4Æ) = �observ�ee +�l � ���l +�b� ���b ; (11.5)o�u �b est la di��erene entre la latitude de la fenêtre de Baade et elle de la valeur dela profondeur optique observ�ee, de même pour �l, ��=�b est le gradient selon b et ��=�l



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 313selon l. Dans le tableau 11.7 on pr�esente les profondeurs optiques dans la fenêtre de Baadepour �1� et �2� de la profondeur optique observ�ee, �a l'exeption de la profondeur optiqued'EROS II qui a �et�e alul�ee pour +1� et +2�.Profondeur l; b Profondeur ProfondeurGroupe optique observ�ee optique optique(�10�6) (Æ) (l; b = 1;�4) (l; b = 1;�4)1� 2�1. EROS II �bulbe = 0:94+0:27�0:29 2:54;�4:04 1.69 1.962. MACHO �bulbe = 3:9+1:8�1:2 2:55;�3:64 3.01 1.813. MACHO �bulbe = 3:23+0:52�0:50 2:68;�3:35 2.94 2.444. MACHO �bulbe = 2:0� 0:4 3:9;�3:8 2.38 1.985. OGLE �total = 3:3� 1:2 1;�4 2.1 0.9Tab. 11.7: Valeurs de la profondeur optique des groupes EROS II, MACHO et OGLE pour lafenêtre de Baade :1 : pr�esente th�ese, 2 : [Alok et al., 1997℄, 3 : [Alok et al., 2000b℄, 4 : [Popowski et al., 2000℄,5 : [Udalski et al., 1994a℄.Une des premi�eres onlusion que l'on peut tirer de e r�esultat est qu'auune desprofondeurs optiques observ�ees ramen�ees �a la fenêtre de Baade sont ompatibles �a 1:4�pr�es (on a enlev�e 1� �a haune des deux mesures que l'on ompare). �A 2:8� (eiorrespond �a la omparaison des valeurs dans la fenêtre de Baade pour 2�), la profondeuroptique observ�ee d'EROS ramen�ee �a la fenêtre de Baade est ompatible ave la mesure de[Popowski et al., 2000℄ et de [Alok et al., 1997℄ pour ette même position de l; b.� Compatibilit�e des profondeurs optiques observ�ees ave les valeurs atten-duesTout d'abord on fait remarquer que les mod�eles d�ependent des fontions de densit�e� hoisies pour le disque et pour la barre, ainsi que des param�etres galatiques que l'onintroduit dans es densit�es. Pour e qui onerne le disque il nous faut donner les �ehellesde hauteur hz et de longueur Rd, la distane galato-entrique R�, la densit�e dans levoisinage solaire ��. Pour la barre les param�etres importants sont l'angle d'inlinaison �de la ligne de vis�ee ave le grand axe de la barre, les longueurs des trois axes de elle-i et�nalement sa masse.Dans le hapitre 2 nous avons pr�esent�e les fontions de densit�e et les valeurs desparam�etres mentionn�es plus haut d�etermin�es �a partir de di��erentes tehniques. La distanegalato-entrique R� varie entre 7.5 kp et 8.5 kp l'�ehelle de longueur Rd entre 3.5 kp et4.5 kp,, l'�ehelle de hauteur hz du disque mine est � 300 p et du disque �epais � 760 p ;la densit�e de masse observ�ee du disque mine dans le voisinage solaire peut aller de�� � 40M� p�2 �a � 57M� p�2, la masse de la barre Mbarre varie entre 1:6 � 1010M�et 2:8 � 1010M� et �nalement l'inlinaison de la barre par rapport �a la ligne de vis�ee estde � � 10Æ � 45Æ. Selon les mod�eles et les valeurs des param�etres utilis�ees, les r�esultatspeuvent être totalement di��erents. Cei est en e�et le as dans les �etudes des artilespr�esent�es dans les sous-setions pr�e�edentes.[Pazy�nski, 1991℄ pr�edit une profondeur optique � � 8 � 10�7 dans la fenêtre deBaade. [Kiraga and Pazy�nski, 1994℄ obtient � � 8:5 � 10�7 pour ette même position.



314 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLECependant es valeurs sont alul�ees ave un mod�ele axi-sym�etrique du bulbe, 'est-�a-dire,sans barre. [Zhao et al., 1995℄ estime que la profondeur optique est � � (2:2 � 0:3) � 10�6pour une barre de 2 � 1010M� et un angle � = 20Æ. [Zhao et al., 1996℄ propose�bulbe = 2:2� 2:8� 10�6 ave Mbarre = 2:24� 1010M� et � = 20Æ. [Han and Gould, 1995a℄obtiennent 1:5�10�6 < � < 2�10�6 dans la fenêtre de Baade aveMbarre = 1:62�1010 M�et � = 20Æ. On fait remarquer que la valeur d'EROS II d�eduite dans ette th�ese est ompa-tible ave les pr�evisions de [Han and Gould, 1995a℄.Les profondeurs optiques alul�ees par les mod�eles sont syst�ematiquement plus petitesque les valeurs observ�ees par MACHO et OGLE. De plus, [Binney et al., 2000℄ montreque les valeurs �elev�ees de la profondeur optique, notamment elle de [Alok et al., 2000b℄implique une densit�e de surfae dans le voisinage du soleil �� � 72M� p�2 qui n'estpas ompatible ave les valeurs observ�ees, de l'ordre de �� � 45M� p�2. De même[Pazy�nski et al., 1994℄ fait remarquer que la densit�e volumique impliqu�ee par la profondeuroptique d'OGLE �total = 3:3� 1:2� 10�6 [Udalski et al., 1994a℄ est �� � 0:414M� p�3, 6fois plus grande que les estimations dynamiques �� � 0:01M� p�3 [Creze et al., 1998℄.� La ompatibilit�e entre les distributions des dur�ees observ�ees et attenduesdes �ev�enements de mirolentilleLe type de fontion de masse et les valeurs des param�etres que leur sont assoi�eesintroduits dans le mod�ele vont �egalement hanger le r�esultat des mod�elisations. �A partirdes distributions des andidats de mirolentille on peut tenter de restreindre la fontion demasse initiale dans le bulbe et dans le disque.Comme nous l'avons d�erit dans la sous-setion pr�e�edente, [Gould, 1996℄ es-saie de rer�eer la distribution des dur�ees des 51 andidats de [Alok et al., 1997℄ et[Udalski et al., 1994a℄. La fontion de masse qui reproduit le mieux la distribution desdur�ees observ�ees est elle d'une loi de puissane dN=dM / M� ave � = �2:1 et unemasse minimale Mmin = 0:04M�. Une population de naines brunes dans le bulbe semblen�eessaire pour expliquer le pi de ourtes dur�ees (voir �gure ??), autour de tE � 16jours. [Zhao et al., 1996℄ obtient dN=dM / M�2:25 entre 0:08M� et 0:6M�, autrementdit sans naines brunes. [Peale, 1999℄ d�etermine une fontion de masse de dN=dM /M�2:2pour 0:08 < M < 2:0M�, une population de naines brunes n'est don pas n�eessaire pourreproduire la distribution observ�ee.Les fontions de masse obtenues par es �etudes di��erent de fa�on signi�ative, nonpas dans la pente qui est �a peu pr�es la même, mais dans la limite inf�erieure de lafontion de masse. Ainsi, dans un as, une population de naines brunes semble n�eessairepour reproduire les distributions des dur�ees de MACHO et OGLE [Alok et al., 1997℄,[Udalski et al., 1994a℄. Dans d'autres as, ette même distribution est mieux expliqu�ee sansnaines brunes. On rappelle que les mod�eles de disque et bulbe utilis�es varient d'une �etude�a l'autre, ainsi que la distribution des vitesses des lentilles.La fontion de masse initiale du bulbe mesur�ee �a partir du omptage d'�etoiles(pr�esent�ee dans la sous-setion 2.3.4) n'est pas ompatible ave les fontions de masseinf�er�ees des donn�ees mirolentille par [Gould, 1996℄,[Zhao et al., 1996℄ et [Peale, 1999℄. Ene�et, la fontion de masse observ�ee de [Holtzman et al., 1998℄ poss�ede une pente � � �1pour 0:25 < M < 0:7M� et elle de [Zoali et al., 2000℄ une pente � � �1:33 pour0:15 < M < 0:5M�. Ces fontions de masse initiales ne sont pas suÆsamment pointues



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 315pour tenir ompte du pi vers les ourtes dur�ees.Cependant et ex�es de ourtes dur�ees dans la distribution des 45 andidats demirolentille de MACHO [Alok et al., 1997℄ peut �eventuellement être expliqu�e parl'e�et de blending (voir setion 3.2.4) qui sous-estime les dur�ees observ�ees. En e�et, ladistribution des dur�ees des 99 andidats issus de l'analyse de photom�etrie di��erentiellede MACHO [Alok et al., 2000b℄ (voir �gure 2.6) et don moins a�et�es par et e�et,ne pr�esente pas de pi vers les ourtes dur�ees. Si l'on prend les r�esultats de ette th�eseet elui de [Popowski et al., 2000℄, tous les deux bas�es sur des andidats dont l'�etoile-soure est une g�eante rouge, qui sont des �etoiles brillantes moins suseptibles de subirdu blending, on remarquera qu'un pi vers tE � 16 jours est n�eanmoins visible dansla distribution des dur�ees des 16 andidats d'EROS II (voir �gure 10.4) et �egalementdans la distribution des 52 andidats de [Popowski et al., 2000℄ (voir �gure 2.7). Ene qui onerne la distribution d'EROS II, il pourrait s'agir simplement d'un manquede statistique, l'analyse de plus de hamp pourra sûrement on�rmer ou in�rmer ela.Dans le as de [Popowski et al., 2000℄, le pi est moins notable que dans les donn�ees de[Alok et al., 1997℄. Il pourrait onstituer une vrai signature d'un petit nombre de nainesbrunes dans le bulbe. En e�et, les d�eouvertes r�eentes d'une population inonnue denaines brunes du hamp par 2MASS [Skrutskie et al., 1997℄ et DENIS [Reid et al., 1999℄,indiquent qu'une telle population pourrait s'�etendre jusqu'au bulbe. Cependant, lepi de ourtes dur�ees serait alors d�epla�e vers tE � 3 � 5 jours. L'absene d'un tel pidans les donn�ees peut être due �a une faible eÆait�e de d�etetion pour es �ehelles de temps.Il existe beauoup d'interrogations onernant les fontions de masse qui g�en�erentles distributions des dur�ees de mirolentille. Cei est dû d'une part �a la limitation enmagnitude des mesures de fontions de masse �a partir du omptage d'�etoiles, ne permettantpas d'a�eder failement au r�egime d'objets sous-stellaires. D'autre part, l'interpr�etationde la distribution des dur�ees des �ev�enements mirolentille n'est pas triviale, ar la dur�eetE ontient l'information sur plusieurs param�etres : la distane entre l'observateur et lalentille DOL, la distane de l'observateur �a la soure DOS, la vitesse transverse de lalentille vt et la masse de la lentille. Cette d�eg�en�eresene peut être lev�ee partiellementquand les ourbes de lumi�ere pr�esentent des d�eviations au as standard, omme l'e�etde parallaxe ou l'e�et de taille �nie (voir setion 3.2). Cette d�eg�en�eresene pourra êtrelev�ee totalement dans les ann�ees �a venir ave SIM (Spae Interferometry Mission), dontle lanement �etait initialement pr�evu pour l'ann�ee 2005. Le d�eplaement du entro��dedes images d'ampli�ation d'un �ev�enement de mirolentille pourra être mesur�e �a la �aspr�es, e qui permet d'a�eder �a la masse de la lentille, sa distane et son mouvementpropre, en onnaissant la dur�ee de l'�ev�enement tE et le param�etre d'impat u �a partir dela ourbe de lumi�ere de l'�etoile soure mirolentill�ee et suivie photom�etriquement par lesexp�erienes terrestres. Le lever de la d�eg�en�eresene sera essentiellement le as pour leslentilles massives, tel que les r�esidus stellaires, omme les trous noirs, les �etoiles �a neutronsou les naines blanhes [Gould, 2000℄.� Les �ev�enements de longue dur�ee, les �ev�enements binaires et l'e�et detaille �nieNous avons mentionn�e plusieurs fois que parmi les 45 andidats de mirolentillede [Alok et al., 1997℄, trois pr�esentent des dur�ees sup�erieures �a 50 jours, diÆilementexpliqu�ees par les fontions de masse atuelles. Dans l'�ehantillon de 52 andidats de[Popowski et al., 2000℄ sur des �etoiles-soure g�eante rouge, 10 andidats se trouvent dans



316 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEle même hamp (hamp MACHO no. 104) dont 5 ave une longue dur�ee. Parmi nos 16andidats �ables, deux ont des dur�ees sup�erieures �a 100 jours, dont un se trouve dansle hamp no. 104 de MACHO qui pr�esente une grande onentration de mirolentillesde longue dur�ee (le hamp �equivalent d'EROS II est le hamp g611). Ces �ev�enementspeuvent être expliqu�es par des objets massifs, omme des r�esidus d'�etoiles ave une faiblevitesse transverse [Han and Gould, 1996℄, ou par des diretions d'observation ave uneonentration de bras spiraux [Peale, 1999℄, ar la vitesse angulaire relative de la soure etla lentille est alors petite. Plus de lumi�ere sur es �ev�enements sera faite dans les temps avenir, notamment ave SIM, dont nous avons parl�e plus haut, qui permettra de mesurer lafontion de masse dans le domaine des r�esidus stellaires, omme les naines blanhes, les�etoiles �a neutrons et les trous noirs.[Mao and Pazy�nski, 1991℄ indiquent que 10% des �ev�enements mirolentille sont des�ev�enements binaires. Dans nos donn�ees, 'est-�a-dire, sur les 16 andidats �ables, on devraitavoir 1.6 �ev�enements binaires. Le fait de n'en avoir trouv�e auun est don tout �a faitaeptable.Pour e qui onerne l'e�et de taille �nie, nous avons expliqu�e dans la setion 3.2, lorsde la pr�esentation des d�eviations au mod�ele de mirolentille standard, que et e�et permetde trouver des �ev�enements qui normalement auraient une ampli�ation trop faible pourêtre d�etet�es. Plus pr�eis�ement, quand le rayon de l'�etoile-soure projet�e dans le plan de lalentille est de l'ordre du param�etre d'impat, l'e�et de taille �nie augmente signi�ativementl'ampli�ation au maximum. Cet e�et est d'autant plus important que le rayon de l'�etoile-soure est grand, que la lentille a une faible masse et qu'elle est prohe de la soure. Prenonsl'exemple d'une lentille dans le bulbe ave une �etoile-soure du type g�eante rouge (ave leslentilles dans le disque, le rayon projet�e est plus petit et don l'e�et moins important).Pour une distane observateur-soure DOS = 8 kp, un rayon de la soure Rs = 44R�,une lentille �a DOL = 7 kp et un param�etre d'impat u0 = 0:5, l'e�et de taille �nie devientimportant quand le rayon de la soure projet�e dans le plan de la lentille est plus grand que0.05, 'est-�a-dire quand la masse de la lentille est plus petite que 0:01M�. La dur�ee d'un�ev�enement dû �a es objets est de tr�es ourte dur�ee, inf�erieure �a 5 jours. L'e�et de taille�nie aplatit la ourbe de lumi�ere, �elargissant les ailes de la mont�ee et de la desente del'ampli�ation, d'autant plus que la masse de la lentille diminue. La dur�ee trouv�ee par unajustement d'une ourbe de Pazy�nski peut alors être surestim�ee. Nous avons regard�e nosandidats de dur�ee inf�erieure �a 10 jours dont la soure est une g�eante rouge, tous sont bienajust�es par une ourbe standard, sans e�et de taille �nie. Notons de plus que notre eÆait�ede d�etetion est faible pour es dur�ees qui ontribuent peu �a la profondeur optique totale.On estime don que la valeur de la profondeur optique est peu a�et�ee par et e�et.Consid�erons maintenant le as d'un param�etre d'impat de u0 = 0:1 ave la mêmeon�guration g�eom�etrique que pr�e�edemment. La masse de la lentille au-dessous de laquellel'e�et de taille �nie ommene �a devenir signi�atif est maintenant Mlentille = 0:27M�.Aussi, des lentilles de faible masse, sans être des objets sous-stellaires, peuvent g�en�erer une�et de taille �nie. La dur�ee arat�eristique pour ette masse est tE � 20 jours (on onsid�ereune vitesse transverse de 115 km/s, �egale �a la dispersion de vitesse selon x dans le bulbe).Notre eÆait�e �etant quasiment ind�ependante du param�etre d'impat pour 0 < u0 < 1, les�ev�enements de 0 < u0 < 0:1 ave es dur�ees onstituent environ 10% des andidats retenus,de 0 < u0 < 1 de même dur�ee. La faible statistique de nos andidats explique qu'auune�et de taille �nie ait �et�e d�etet�e. Cependant, une �etude plus approfondie des ourbes delumi�ere, notamment en ajustant les donn�ees ave taille �nie, on�rmerait quantitativementla pr�esene ou absene de et e�et. Cei fera don l'objet d'une �etude dans un avenir prohe,



11.2 Disussion des r�esultats d'EROS, MACHO et OGLE 317lors de l'analyse d'un plus grand nombre de hamps et par ons�equent de l'obtention d'unplus grand nombre de andidats.
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ConlusionLes exp�erienes de mirolentille se sont r�ev�el�ees être exellentes pour d�eteter desobjets sombres. Jusqu'�a aujourd'hui � 400 andidats mirolentille ont �et�e observ�es. Laplupart de es �ev�enements ont �et�e d�eouverts vers le entre de notre Galaxie, environ20 andidats vers les Nuages de Magellan et 3 �a 7 vers les bras spiraux. Les r�esultatsde MACHO et d'OGLE vers le Centre Galatique donnent des profondeurs optiques� � 3 � 4 � 10�6, de l'ordre de 3 fois plus grandes que les valeurs attendues en tenantompte d'un bulbe standard. Une barre dans le Centre Galatique semble n�eessairepour expliquer es valeurs �elev�ees. Cependant, les mod�eles ave un bulbe en forme debarre pr�evoient des profondeurs optiques syst�ematiquement plus petites, même lorsque labarre est tr�es massive (� � (2:2 � 0:3) � 10�6 ave Mbarre = 2 � 1010M�). Les valeursobserv�ees semblent �egalement en ontradition ave les mesures de densit�es de masse dansle voisinage solaire et les ontraintes de la ourbe de rotation. Une profondeur optique de� = 3:9 � 10�6 peut n�eanmoins être atteinte, sans violer es ontraintes, si l'on onentretoute la masse dans la barre, ependant ei exige que le disque soit extrêmement �n dansle voisinage solaire, la densit�e de masse volumique n'�etant alors pas ompatibles ave ladensit�e observ�ee �� � 0:1M� p�3.L'ex�es d'�ev�enements de ourte dur�ee, autour de tE � 16 jours, dans la distributiondes dur�ees d'ampli�ation des andidats mirolentille observ�es par MACHO et OGLE, nepeut pas être reproduit par les fontions de masse du disque et du bulbe. La pente � dees fontions en loi de puissane dN=dM / M� n'est en e�et pas suÆsamment petite.Cet ex�es d'�ev�enements de ourte dur�ee peut être dû �a une population inonnue de nainesbrunes dans le bulbe ou �a l'e�et du blending qui induit la sous-estimation des dur�eesde mirolentilles. Les deux r�esultats les plus r�eents du groupe MACHO sont probable-ment peu a�et�es par et erreur syst�ematique. L'un onerne l'analyse de photom�etriedi��erentielle, le pi de ourtes dur�ees ayant disparu, mais la profondeur optique reste trop�elev�ee � � 3:23+0:52�0:5 . L'autre r�esultat se r�ef�ere �a l'analyse d'�etoiles-soures g�eantes rougespour lesquelles le blending est n�egligeable. Le pi de ourtes dur�ees est visible dans ladistribution des dur�ees des andidats mirolentille, bien que moins aentu�e. La profondeuroptique mesur�ee � � 2:0 � 0:4 � 10�6 ommene �a s'approher des valeurs attendues pourun bulbe en forme de barre.Dans e travail de th�ese, nous avons analys�e les ourbes de lumi�ere de 2:7 � 106 �etoilesontenant presque 3 saisons d'observations du Centre Galatique, 36 andidats ayant �et�er�ev�el�es. Dans et �ehantillon nous avons hoisi les andidats les plus ampli��es et dontl'�etoile-soure est une g�eante rouge, e type d'�etoile �etant suÆsamment brillante pour êtremoins a�et�ee par l'e�et de blending. Cei nous a permis de d�eterminer une valeur de laprofondeur optique ave les 16 andidats les plus �ables. Notre valeur pour la diretion(l; b = 2:5Æ;�4Æ) est � = 0:94+0:27�0:29 � 10�6. Cei est ompatible ave les pr�evisions desmod�eles galatiques. Pour permettre une omparaison de notre valeur de la profondeur319



320 Comparaison ave les r�esultats de MACHO et OGLEoptique ave les profondeurs optiques mesur�ees par les groupes MACHO et OGLE, nousavons ramen�e toutes les valeurs mesur�ees �a la position de la fenêtre de Baade. Elles se sontmontr�ees inompatibles �a 1:4� pr�es.Les observations de mirolentille permettent d'�etudier la struture galatique, notam-ment les arat�eristiques de la barre. Les fontions de masse dans le disque et dans lebulbe peuvent �egalement être ontraintes ave les donn�ees de mirolentille. Cependant, lafaible statistique de ette premi�ere analyse d'EROS II vers le Centre Galatique ne permetpas de faire des �etudes onvainantes sur les mod�eles galatiques. Plus de hamps devrontêtre analys�es. Le besoin d'une analyse de plus de donn�ees est d'autant plus grand quel'interpr�etation des r�esultats de mirolentilles reste diÆile. Les profondeurs optiques atten-dues d�ependent en e�et des mod�eles et des param�etres galatiques utilis�ees. De même pourles distributions pr�evues des dur�ees d'ampli�ation. Extraire une fontion de masse de ladistribution des dur�ees observ�ees n'est pas trivial, ar la dur�ee ontient l'information surplusieurs param�etres : la masse de la lentille, sa distane �a l'observateur et sa vitesse trans-verse. Dans l'avenir ette d�eg�en�eresene pourra être lev�ee totalement par la mission SIM(Spae Interferometry Mission) dont le lanement �etait pr�evue initialement pour 2005. Lesmesures de SIM de nature astrom�etriques et photom�etriques d'un �ev�enement mirolentillepermettront d'obtenir la masse de la lentille et sa distane �a l'observateur. Cei onstitueraun �enorme progr�es pour l'interpr�etation des r�esultats de mirolentilles. Jusqu'�a ette date,l'aumulation de statistique par l'analyse de plus de donn�ees sera un apport pr�eieux dansla tentative de ontraindre la struture galatique, notamment les param�etres de la barreet la fontion de masse, aussi bien dans le domaine sous-stellaire que dans le r�egime desr�esidus d'�etoiles. L'e�et de mirolentille promet un avenir plein de d�eouvertes.



Annexe AReherhe de la position et deslimites du lump de g�eantes rougesLe programme de reherhe de la position et des limites du lump de g�eantes rouges a�et�e r�e�e pour automatiser la s�eletion d'�etoiles brillantes, a�n de fabriquer le atalogue der�ef�erene pour les 82 hamps Centre Galatique. La lassi�ation des hamps �a observeren prioritaires et non prioritaires a �egalement �et�e faite en faisant usage de e programme.Par ailleurs, il a �et�e utilis�e pour d�eterminer le nombre de g�eantes rouges, n�eessaire �al'estimation de la ontribution de e type d'�etoiles �a la profondeur optique vers le bulbe. Deplus, la onnaissane des positions des lumps pour les di��erents hamps, a rendu possiblel'alignement des diagrammes ouleur-magnitude de eux-i ave le diagramme de la fenêtrede Baade qui est peu absorb�e, permettant ainsi d'obtenir une alibration photom�etriqueapproximative. Nous d�erivons ii le prinipe de l'algorithme qui utilise de nombreuseslibrairies de alul du programme PEIDA.A.1 Prinipe de l'algorithmeL'algorithme onsiste �a identi�er les di��erentes strutures d'un diagramme ouleur-magnitude vers le Centre Galatique. Dans la �gure A.1 sur le diagramme a on peut voirle groupement d'�etoiles g�eantes rouges dans un amas d'�etoiles appel�e le lump (GR) etla s�equene prinipale (SP), le long d'un bras vertial jusqu'en bas du diagramme o�u les�etoiles sont plus dispers�ees et ontamin�ees par le bruit. Ainsi il existe trois maxima loauxde nombre d'�etoiles orrespondant aux trois points qui arat�erisent la struture de ediagramme, notamment le lump des g�eantes rouges, le bras vertial de la s�equene prinipalet la partie basse de elle-i.A.1.1 D�etermination de la position du lumpDans un premier temps on alule le maximum du nombre d'�etoiles sur l'ensemble dudiagramme ouleur-magnitude. Une bande autour de l'absisse du maximum projet�ee surl'axe des magnitudes est alors ajust�ee par une fontion gaussienne �a une dimension. �A partirde la dispersion de la gaussienne, on obtient une estimation de la largeur du maximum selonl'axe des ouleurs (0x), qui va nous permettre de d�eouper le diagramme ouleur-magnitudeen trois parties. La premi�ere partie onerne la zone de la largeur du maximum le long del'axe des magnitudes. La deuxi�eme partie s'�etend de la limite inf�erieure du diagramme �ala oupure donn�ee par la position du maximum soustrait de 1.5 fois la dispersion de la321



322 Reherhe de la position et des limites du lump de g�eantes rouges
Diagramme couleur-magnitude par quart de CCD

a)a) b)b)

c)c) d)d)Fig. A.1: Diagramme ouleur-magnitude du hamp g607 CCD#4 pour d�erire l'algorithme dereherhe de la position du lump d'�etoiles g�eantes rouges. Dans le diagramme a on a signal�e lesdi��erents type d'�etoiles, notamment les g�eantes rouges (GR), les �etoiles de la s�equene prinipale(SP), les variables rouges (VR) et les variables bleues (VB). Les points p1; p2; p3 et p4 d�e�nissentles limites du lump de g�eantes rouges. Dans les diagrammes b;  et d on montre les maxima loauxpour trois situations distintes de densit�e d'�etoiles.



A.1 Prinipe de l'algorithme 323gaussienne oupure1 : Max[2:5 log10(F lux REROS)℄ =Max(mag)� 1:5�: (A.1)La troisi�eme partie ommene �a la oupure d�e�nie par la largeur du maximum additionn�eede 1.5 fois la dispersion de la gaussienneoupure2 : Max[2:5 log10(F lux REROS)℄ =Max(mag) + 1:5�; (A.2)allant jusqu'�a la limite sup�erieure du diagramme ouleur magnitude. Sur haque une desdeux zones ainsi isol�ees, 'est-�a-dire, une zone au-dessous de la largeur du maximum etl'autre zone au-dessus de la largeur du maximum, on d�etermine le maximum loal du nombred'�etoiles. Dans la �gure A.1 on a signal�e sur les graphiques b;  et d les trois maximaloaux retrouv�es pour de as di��erents. En e�et, dans le diagramme b le premier maximumloal d�etermin�e sur l'ensemble du diagramme se situe dans la partie basse de la s�equeneprinipale du disque. Le deuxi�eme maximum loal a don �et�e alul�e dans la zone au-dessous de la largeur du premier maximum et le troisi�eme maximum loalis�e dans la zoneau-dessus de la largeur du premier maximum, orrespond �a la position du lump. Un autreas est montr�e dans le diagramme , o�u la densit�e d'�etoiles est plus grande dans la zonedu lump que dans la partie basse de la s�equene prinipale, ontrairement au diagrammeb. Le premier maximum alul�e sur l'ensemble du diagramme est don dans le lump. Ledeuxi�eme maximum loal sera d�etermin�e dans la zone au-dessous de la largeur du lumpet va orrespondre au maximum du nombre d'�etoiles de la partie basse de la s�equeneprinipale. La zone au-dessus de la largeur du lump ontient le troisi�eme maximum loal.Finalement, le dernier as pr�esent�e ne poss�ede pas de lump, il aÆhe seulement le brasvertial de la s�equene prinipale et une petite fration de la partie basse de elle-i. Nousavons ainsi trois as qu'il faut di��erenier a�n d'obtenir la bonne position orrespondantau entre du lump. Dans la setion suivante on d�erit omment est faite ette distintion.A.1.2 Calul des limites du lump de g�eantes rougesTrois as de maxima sont possibles. Le premier maximum peut se trouver dans la partiebasse de la s�equene prinipale ou peut orrespondre au lump de g�eantes rouges ou enorese situer dans le bras vertial de la s�equene prinipal, en l'absene de lump et de la partiebasse de la s�equene prinipale. Pour faire la di��erene entre les trois as, on ommene paromparer la ouleur du premier maximum Max1 ave elle du troisi�eme maximum Max3.Si la ouleur de Max3 > Max1 on est dans le as b et . On fait alors la di��erene desmagnitudes de Max1 et Max3�mag = 2:5 log10(F luxREROS(max3))� 2:5 log10(F luxREROS(max1)) (A.3)Si �mag < 1:3 on onsid�ere que la position du lump est donn�e par le premier maximumMax1 (as ), ar la di��erene de magnitudes �etant petite Max3 se situe dans la zone peupeupl�ee de g�eantes rouges et superg�eantes au-dessus du lump. Dans le as ontraire, 'est-�a-dire, �mag > 1:3, la di��erene entre max1 et max3 orrespond �a la situation o�u le premiermaximum se trouve dans la partie basse de la s�equene prinipale et le troisi�eme maximumdonne alors la position du lump (diagramme b). Un autre as possible, qui n'a pas �et�esignal�e dans la �gure A.1, est elui du Max1 dans la position du lump, Max2 dans lapartie basse de la s�equene prinipale et Max3 dans le haut du bras vertial. La ouleur deMax3 est alors inf�erieure �a elle de Max1 et la ouleur de Max2 est plus bleue que elle de



324 Reherhe de la position et des limites du lump de g�eantes rougesMax1. On hoisit e dernier maximum omme position pour le entre du lump. Finalementpour la situation d�erite dans le diagramme d o�u on a seulement le bras vertial, les ouleursdes maxima loaux ob�eissent �a la relation Max3 < Max1 < Max2. Les �equations suivantesr�esument les di��erents situations d�etaill�ees plus hautouleurMax3 > ouleurMax1 � �mag < 1:3 ) positionlump =Max1�mag > 1:3 ) positionlump =Max3 (A.4)pour les as  et b.ouleurMax3 < ouleurMax1 et ouleurMax2 < ouleurMax1+positionlump =Max1 (A.5)pour le as mentionn�e i-dessus omme n'�etant pas signal�e dans les diagrammes.ouleurMax3 < ouleurMax1 < ouleurMax2+pas de lump (A.6)pour la situation du diagramme d.Une fois qu'on a obtenu les oordonn�ees de la position du lump, on peut d�eterminer salargeur en magnitude et ouleur. Pour ela, on projette la bande passant par la magnitudedu lump et elle entr�ee sur la ouleur de elui-i, respetivement sur l'axe des ouleur etsur l'axe des magnitudes. Chaque projetion est ajust�ee par une gaussienne �a une dimension.Les dispersions des gaussiennes nous donnent une estimation de la largeur du lump selon lesdeux axes. Les limites du lump de g�eantes rouges, tel que signal�ees par les points p1; p2; p3et p4 dans le diagramme a, sont alors d�etermin�ees en supposant les �equations suivantes1 =Max() � 1:5� + 0:2mag1 =Max(mag) � 1:5�mag � 0:5 (A.7)2 =Max() � 1:5� + 0:2mag2 =Max(mag) � 1:5�mag + 0:5 (A.8)3 =Max() � 1:5� � 0:2mag3 =Max(mag) � 1:5�mag + 0:5 (A.9)4 =Max() � 1:5� � 0:05mag4 =Max(mag) � 1:5�mag � 0:3 (A.10)o�u  repr�esente la ouleur etmag la magnitude. La droitemag = mag1 orrespondant auseuil �a partir duquel les �etoiles brillantes sont s�eletionn�ees pour le atalogue de r�ef�erene.A.1.3 Calul des limites d'autres types d'�etoilesLa d�etermination des limites des autres types d'�etoiles, notamment le bras vertial de las�equene prinipale du disque et les variables rouges et bleues, est faite en prenant omme



A.1 Prinipe de l'algorithme 325r�ef�erene les limites du lump. Ainsi il est faile de d�e�nir la zone des �etoiles appartenantau bras vertial de la s�equene prinipale, en imposant les ontraintes suivantesmag1 < 2:5 log10(F lux REROS) < mag38>>>><>>>>: 2:5 log10(F lux REROS) <a1 � 2:5 log10(F lux REROS=F lux BEROS) + b1ou2:5 log10(F lux REROS) <a2 � 2:5 log10(F lux REROS=F lux BEROS) + b2(A.11)o�u a1 et b1 sont la pente et l'ordonn�ee �a l'origine de la droite passant par les points p4 etp3. Les param�etres a2 et b2 se r�ef�erent �a la droite qui passe par les points p1 et p4. Pour lesvariables bleues on onsid�ere que es �etoiles doivent ob�eir aux onditions suivantes� 2:5 log10(F lux REROS) � mag32:5 log10(F lux REROS=F lux BEROS) � 3: (A.12)La zone des variables rouges est d�e�nie par� 2:5 log10(F lux REROS) � mag12:5 log10(F lux REROS=F lux BEROS) > 1: (A.13)



326 Reherhe de la position et des limites du lump de g�eantes rouges



Annexe BMasquage d'�etoiles satur�eesDes �etoiles peuvent être reonstruites sur les aigrettes d'�etoiles satur�ees. Les ourbes delumi�ere de es fausses �etoiles peuvent ressembler �a un �ev�enement mirolentille et être d�etet�elors de l'analyse. Il arrive qu'une vraie �etoile se situe sur le trajet d'une aigrette et que lesvariations de l'absorption atmosph�erique et de l'orientation des aigrettes de l'�etoile r�eentun art�efat simulant une ampli�ation de ux dans la ourbe de lumi�ere. Pour que les �etoilessatur�ees ne soient pas prises en ompte au moment de la photom�etrie, un programme demasquage d'�etoiles satur�ees a �et�e �erit et par la suite inorpor�e dans le programme PEIDA.Aux zones �duielles arat�erisant les d�efauts osm�etiques de haque CCD orrespondantaux olonnes mortes et aux pixels lumineux, sont ajout�es les zones de masquage d'�etoilessatur�ees. Les zones �duielles ontiennent les r�egions �a ne pas prendre en ompte lors de laphotom�etrie.B.1 Prinipe de l'algorithmeUne reherhe de pixels satur�es existait d�ej�a dans le programme PEIDA. Son eÆait�ese voyait surtout dans la d�etetion de zones satur�ees de petite taille �a taille moyenne. Lemasquage se faisait par retangles ou une arte de pixels, e qui essentiellement dans lepremier as ne orrespondait pas au pro�l transversal de l'�etoile. Les aigrettes qui s'�etalentjusqu'�a loin du entre des �etoiles satur�ees tr�es brillantes n'�etaient pas masqu�ees de fa�onsatisfaisante ave ette m�ethode. Nous avons ependant r�eutilis�e les parties du programmeonernant la reherhe des pixels satur�es pour obtenir une position pr�eliminaire du entredes �etoiles satur�ees.B.1.1 D�etermination des positions des �etoiles satur�eesOn ommene par d�erire bri�evement la d�etetion des pixels satur�es, tel qu'existante �al'avane dans le programme PEIDA. La reherhe des zones onnexes, ompos�ees de pixelsadjaents satur�es, se fait pixel par pixel en v�eri�ant si le ux du pixel ob�eit �a la dynamiquedemand�ee en entr�ee du programme. Pour ela on d�e�nit un niveau bas de ux et un niveauhaut orrespondant au ux de saturation, que l'on peut baisser ou augmenter selon le typed'�etoiles que l'on veut masquer (�etoiles plus au moins brillantes)Niveaubas < fluxpixel(i; j) < Niveauhaut (B.1)327



328 Masquage d'�etoiles satur�eesLes zones satur�ees r�e�ees vont s'agrandir au fur et �a mesure de la reherhe des pixelssatur�es. �A la �n de la reherhe les zones adjaentes sont fusionn�ees. La m�ethode ded�etermination de la taille de la zone est pr�ealablement hoisie par l'utilisateur ainsi quele type de masquage d�esir�e. On peut en e�et d�eider de aluler la taille de la zone parrattrapage de fond de iel, en reherhant ses limites vers le haut, le bas, la gauhe et ladroite ou simplement garder la taille de la zone initialement trouv�ee par la reherhe. Deuxtypes de masquage sont alors possibles, par retangles en prenant la longueur maximalehorizontale et vertiale ou par une arte de pixels orrespondant �a l'assemblage des pixelsde la zone �a masquer.C'est �a e stade que l'on d�emarre notre programme sp�eialement on�u pour am�eliorerla reherhe et le masquage d'�etoiles satur�ees. Plus onr�etement, notre programme d�ebuteavant le masquage par retangles ou par une arte de pixels, au moment o�u l'on poss�edeles �el�ements n�eessaires �a la d�etermination de la position des �etoiles satur�ees. En e�et,'est �a partir de l'intersetion des droites vertiale et horizontale orrespondant �a la largeurmaximale et hauteur maximale de la zone que l'on obtient la position en question et on peutommener la reherhe de l'extension de la zone par la m�ethode d�erite dans la setionsuivante.B.1.2 M�ethode de alul de l'extension du pro�l d'une �etoileNotre m�ethode onsiste �a d�eterminer l'extension du pro�l de ux d'une �etoile enonsid�erant que l'on atteint ses bords, lorsque la variation des densit�es de ux, alul�essuessivement dans des anneaux de plus en plus �eloign�es du entre de l'�etoile, est inf�erieure�a une valeur hoisie omme rit�ere d'arrêt de la reherhe. Le masque a la forme d'un erle,e qui nous semble le plus adapt�e pour les �etoiles. Ainsi, �a partir du entre de l'�etoile, dansun anneau de rayon interne et externe rint et rext on alule la densit�e de ux, 'est-�a-direle ux total dans et anneau divis�e par la surfae de l'anneau. On augmente la distane del'anneau au entre de l'�etoile d'un pas hoisi par l'utilisateur, de l'ordre de 1rint = rextrext = rint + pas (B.2)et on realule la densit�e de ux �flux�flux = Xr2int<i2+j2<r2ext fluxpixel(i; j)=� � (r2ext � r2int) (B.3)On d�etermine alors la moyenne et la dispersion �flux et ��flux pour les trois derni�eresdensit�es de ux alul�ees �flux = 3Xk=1 �flux;k (B.4)��flux =vuut 3Xk=1 (�flux � �flux;k)23 (B.5)La variable qui traduit la variation ��flux=�flux peut �nalement être ompar�ee �a notre rit�ered'arrêt de reherhe de l'extension de l'�etoile satur�ee. Le rit�ere d'arrêt peut aller de 5%



B.2 R�esultats du masquage 329pour des images ave tr�es peu d'�etoiles �a 10% pour des images tr�es enombr�ees. Cei pourdes �etoiles petites �a moyennes ��flux�flux < 5� 10% (B.6)Les �etoiles satur�ees tr�es brillantes ouvrant une surfae sup�erieure �a environ 2000 pixelsn�eessitent un traitement plus �n, a�n d'�eliminer le plus possible la zone a�et�ee par lesaigrettes, sans masquer une surfae trop signi�ative. Pour es as on demande que lavariation soit inf�erieure �a 0.5-1% selon le type d'images.B.2 R�esultats du masquageL'eÆait�e du masquage d�epend du type d'�etoile, de sa taille et de sa brillane, mais�egalement des �etoiles qui l'entourent. �A titre d'exemple, pour illustrer les r�esultats de lam�ethode on a hoisi une image ave une �etoile satur�ee tr�es brillante, ainsi que des �etoilesplus petites, �g. B.1. Nous avons juxtapos�e le masque fabriqu�e par la m�ethode d�ej�a existantedans PEIDA. On voit que elui-i est moins eÆae sur les �etoiles tr�es brillantes, �g. B.2.La ombinaison des deux m�ethodes est utilis�e pour les �etoiles tr�es brillantes, ar l'aigrette�liforme vertial (en noir) n'est pas ouverte par notre m�ethode, mais l'est par l'anienne.

Fig. B.1: R�esultats du masquage d'�etoiles satur�ees. On peut voir di��erents types d'�etoiles masqu�ees,de petite taille �a grande taille. Le masque ave une forme de erle s'adapte mieux au pro�l de l'�etoileque les retangles.



330 Masquage d'�etoiles satur�ees

Fig. B.2: Masque d'�etoiles satur�ees ave l'anienne m�ethode. On peut voir que le masquage estmoins eÆae sur l'�etoile tr�es brillante.
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