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Abstract

Because of their high luminosity, supernovae are detectable at cosmological distances
and are therefore very important tools for cosmology. The relative uniformity of the lumi-
nosities of type Ia supernovae make them good \standard candles" for the determination
of distances out to redshifts of order unity. The precision of this technique has been
enhanced by the establishment of correlations between supernovae luminosities and spec-
tral and temporal characteristics. These relationships have been established using nearby
supernovae discovered with photographic plates.
By plotting the galactic distances determined with supernovae vs. the redshift (Hubble

diagram), it is possible to determine the Hubble constant which measures the expansion
rate of the universe. Extending this diagram to higher redshifts with supernova discovered
with ccd's using image subtraction techniques, it is possible to determine the universal
density parameter and the reduced cosmological constant.
By obtaining a large sample of nearby supernovae with the ccd images subtraction

technique, nearby and distant supernovae discovered with the same method will be com-
pared in the Hubble diagram. Since detection e�ciencies are easily determined with this
technique, systematic e�ects can be studied.
For these reasons, eros, using a 1m telescope and two one square degree cameras, has

devoted 10 percent of its observing time to the search for supernovae. This thesis presents
the �rst results of this search.
The automatic ccd image processing used in the eros supernova search is described

here in detail. Supernovae are detected by substracting two frames of the same �eld taken
at least 15 days apart: the supernova appears as as a star on the substracted frame.
The subtracted frame, obtained after pixel and ux alignment is thus searched for point
sources. The artefacts (cosmics rays, ccd defects, . . . ) are distinguished from supernovae
and rejected by a set of cuts on parameters measured on the images.
The supernova detection e�ciency is calculated with Monte Carlo techniques. Galaxy

counts in the search frames are compared with experimental and theoretical counts. A
redshift probability distribution for each galaxy is calculated using redshift-apparent ma-
gnitude relations and checked with The Las Campanas Redshift Survey whose �elds par-
tially overlap ours. The dependence of the e�ciency on the observing conditions and
host galaxy characteristics are studied. The predicted redshift distribution of discovered
supernovae is compared with the observed distribution and the theoretical prediction.
The supernova rate is then calculated and systematic and statistical errors are studied.
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6.6.5 E�cacit�e de d�etection et param�etres engendr�es . . . . . . . . . . . 267

6.6.6 Distribution en d�ecalage vers le rouge des supernovae d�etect�ees . . . 267

6.6.7 E�cacit�e de d�etection: campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . 275

6.7 E�cacit�e de d�etection (supernovae de type II-plateau) . . . . . . . . . . . 288

6.7.1 Campagne d'octobre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 288
6.7.2 Campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 299

6.8 E�cacit�e de d�etection (supernovae de type II-lin�eaire) . . . . . . . . . . . . 299

6.8.1 Campagne d'octobre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 299

6.8.2 Campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 312

6.9 Taux d'explosion de supernovae de type Ia . . . . . . . . . . . . . . . . . . 312
6.9.1 Campagne d'octobre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 312

6.9.2 Campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 319

6.9.3 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 320

6.10 Taux d'explosion de supernovae de type II-plateau . . . . . . . . . . . . . . 320

6.10.1 Campagne d'octobre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 321

6.10.2 Campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 321
6.10.3 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 323

6.11 Taux d'explosion de supernovae de type II-lin�eaire . . . . . . . . . . . . . . 323

6.11.1 Campagne d'octobre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 323

6.11.2 Campagne de novembre 1997 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 324

Conclusion 326
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Introduction

Les supernovae sont des explosions d'�etoiles: ce sont des �ev�enements extrêmement �ener-
g�etiques, puisque leur luminosit�e peut atteindre dix milliards de fois celle du soleil, mais
aussi tr�es rares �a l'�echelle d'une galaxie: il y en explose environ une par si�ecle.
Les supernovae sont des outils int�eressants pour la cosmologie. En particulier, l'homo-

g�en�eit�e relative des supernovae de type Ia, dont la luminosit�e maximum est pratiquement
constante d'une supernova �a une autre, permet de les utiliser comme chandelles standard
pour d�eterminer les distances jusqu'�a un d�ecalage vers le rouge z � 1. La pr�ecision des
distances mesur�ees est augment�ee par l'utilisation de relations d'intercalibration �etablies
sur des supernovae de type Ia proches, d�ecouvertes par la technique d'examen visuel de
plaques photographiques. Ainsi, en portant les distances des supernovae proches dans un
diagramme distance - d�ecalage vers le rouge, dit diagramme de Hubble, il est possible
d'estimer la valeur de la constante de Hubble H0 qui mesure la vitesse d'expansion de
l'Univers. En comparant dans ce même diagramme les supernovae proches aux super-
novae lointaines, d�ecouvertes par soustraction d'images num�eriques ccd, on mesure le
param�etre de densit�e de mati�ere de l'Univers 
M0 ainsi que la constante cosmologique
r�eduite 
�0.
L'obtention d'un lot important de supernovae proches d�etect�ees par des techniques de

soustraction d'images ccd permettrait de comparer dans le diagramme de Hubble des
supernovae d�ecouvertes par des m�ethodes semblables. De plus, l'e�cacit�e de d�etection
d'une telle recherche est calculable: il est alors possible d'�evaluer les relations d'intercali-
bration sur un �echantillon de supernovae pour lesquels les biais de d�etection sont connus
et quanti��es.
Pour ces raisons, le projet eros 1, qui est avant tout une exp�erience de recherche de

mati�ere noire sous forme d'astres compacts, consacre 10% de son temps d'observation
�a une recherche de supernovae proches qui fait l'objet de cette th�ese. eros utilise un
t�elescope de 1-m d�edi�e, le Marly, install�e sur le site de l'Observatoire Europ�een Austral
(eso) de La Silla, au Chili. Pour d�etecter les supernovae, on compense leur raret�e en
observant un grand nombre de galaxies, ce que permet la surface importante (un degr�e
carr�e) des cam�eras ccd mont�ees au foyer du Marly. Je d�ecris ici la conception et la mise en
oeuvre de la recherche de supernovae d'eros, ainsi que le calcul de l'e�cacit�e de d�etection
des supernovae, qui se conclut par une estimation du taux d'explosion de supernovae.
Les deux premiers chapitres de cette th�ese sont consacr�es �a la pr�esentation des super-

novae et de leur utilisation pour la mesure des param�etres cosmologiques, dont j'�evoque
les estimations r�ecentes.
Dans le chapitre 3, je d�ecris le montage exp�erimental et les projets scienti�ques d'eros.

1. Pour Exp�erience de Recherche d'Objets Sombres.
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J'y expose aussi la strat�egie et les motivations de la recherche de supernovae que nous
avons entreprise.
La châ�ne de traitement automatique d'images pour la d�etection des supernovae est

pr�esent�ee dans le chapitre 4. J'y d�ecris l'organisation ainsi que les �etapes principales
du traitement des images: alignement photom�etrique et g�eom�etrique, correction des dif-
f�erences d'�etalement des �etoiles par convolution, s�election des candidats supernovae et
�elimination des artefacts. Les di��erentes techniques que j'ai �etudi�ees et mises en oeuvre �a
cet e�et y sont expos�ees en d�etail.
Les premiers r�esultats de la recherche de supernovae | plus de 25 supernovae d�ecou-

vertes �a ce jour | d'eros font l'objet du chapitre 5.
En�n, le chapitre 6 est consacr�e �a l'estimation de l'e�cacit�e de d�etection des supernovae,

dont je d�etaille les di��erents points du calcul par simulation Monte-Carlo: calibrations,
identi�cation des galaxies sur les images et contrôle de la population ainsi s�electionn�ee,
simulation des supernovae. La d�ependance de l'e�cacit�e en fonction des conditions d'ob-
servation, d es coupures de l'analyse et des caract�eristiques de la galaxie hôte ou des
supernovae simul�ees y est �etudi�ee. La distribution en d�ecalage vers le rouge des superno-
vae d�etect�ees pr�edite par la simulation est confront�ee �a celle des supernovae e�ectivement
d�ecouvertes, et au calcul th�eorique. Une fois l'e�cacit�e de d�etection �evalu�ee, j'en d�eduis
une estimation du taux d'explosion de supernovae: cette analyse est la premi�ere e�ectu�ee
sur une recherche de supernovae proches utilisant un d�etecteur ccd.
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Chapitre 1

Les supernovae

Les supernovae sont des explosions d'�etoiles, qui deviennent de ce fait aussi lumineuses
qu'une petite galaxie. Ce sont des �ev�enements rares et tr�es �energ�etiques. La derni�ere
supernova Galactique visible depuis la Terre a �et�e observ�ee par K�epler, en 1604.
Les supernovae sont divis�ees historiquement en plusieurs types selon leur spectre : les

type I, subdivis�ees en type Ia, Ib et Ic et les type II. Ces di��erents types n'ont pas la même
�evolution en luminosit�e et les supernovae de type Ia constituent la classe des supernovae
les plus brillantes. Les supernovae Galactiques historiques ont ainsi pu être class�ees a
posteriori d'apr�es les textes d�ecrivant leur �evolution lumineuse, en type I, comme SN
1006 1, SN 1572 (observ�ee par Tycho) et SN 1604, ou en type II, comme SN 1054 (dont
les restes constituent la n�ebuleuse du Crabe).
Les supernovae de type Ia et celles de type II, Ib et Ic ont des origines physiques

di��erentes. Les premi�eres proviennent de l'explosion thermonucl�eaire d'une naine blanche.
Les secondes se produisent lors de l'e�ondrement gravitationnel du coeur de fer des �etoiles
massives, et laissent place �a un r�esidu compact, �etoile �a neutron ou trou noir. Ainsi, un
pulsar a �et�e d�ecouvert �a la position de SN 1054.
Nous d�ecrivons rapidement ici les caract�eristiques observationnelles des di��erents types

de supernovae et les sc�enarios conduisant �a leur explosion. Le cours de [Gourgoulhon, 1995]
nous a guid�e au cours de cette description.

1.1 Classi�cation des supernovae : donn�ees observa-

tionnelles

Cette section s'appuie sur l'article de revue de [Filippenko, 1997] ainsi que sur [Petschek, 1990].
La classi�cation des supernovae est �etablie sur leur spectre, qu'il soit pris pendant la phase
photosph�erique, o�u l'enveloppe de la supernova est opaque au rayonnement (raies en ab-
sorption) ou pendant la phase n�ebulaire, o�u l'enveloppe est transparente au rayonnement
(raies en �emission). Les spectres photosph�eriques des supernovae sont indiqu�es en �gure
1.2, les spectres n�ebulaires en �gure 1.3.
Dans les premi�eres semaines qui suivent l'explosion, les raies des spectres des supernovae

1. SN 1006 est la supernova historique la plus brillante, elle �etait visible en plein jour et sa magnitude

a atteint celle d'un quartier de Lune.
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pr�esentent un pro�l de type P-Cygni caract�eristique des atmosph�eres en expansion. Sur

Fig. 1.1 { Sch�ema expliquant la formation d'une raie d'absorption de type P-Cygni dans

une enveloppe en expansion autour d'un coeur chaud. ([Schatzman et Praderie, 1990])

la �gure 1.1 est repr�esent�ee l'enveloppe en expansion entourant le coeur tr�es lumineux. La
partie A de l'enveloppe, globalement en expansion vers l'observateur, est vue en projection
devant le coeur, elle forme donc une raie en absorption d�ecal�ee vers le bleu. Les parties B
contribuent au spectre par une raie en �emission centr�ee �a la longueur d'onde d'�emission
dans le rep�ere du coeur, ou l�eg�erement d�ecal�ee vers le rouge. La partie C est occult�ee. Le
pro�l de la raie ainsi obtenue est indiqu�e sur la partie droite de la �gure.

[Minkowski, 1940] distingua le premier les supernovae de type I des supernovae de type
II : les spectres des supernovae de type I ne pr�esentent pas de trace d'hydrog�ene, sauf en cas
de contamination par une r�egion H II. Les spectres de supernovae de type II contiennent
des raies d'hydrog�ene, surtout H�, mais son intensit�e varie d'une supernova de type II �a
une autre.

La classe des supernovae de type I a �et�e subdivis�ee par la suite en type Ia, Ib, et Ic
([Swartz et al., 1993a], [Porter et Filipenko, 1987]). Les spectres des supernovae de type
Ia poss�edent aux alentours du pic de luminosit�e optique une raie d'absorption vers 6150
�Adûe �a Si II, qui est absente, ou tr�es faible, dans les spectres de supernovae de type Ib ou
Ic. Les spectres des supernovae de type Ib pr�esentent des raies relativement importantes
d'h�elium (He I �5876 est la principale) alors qu'elles sont inexistantes, ou tr�es faibles,
dans les spectres des supernovae de type Ic. Les supernovae de type Ia constituent 80%
des supernovae de type I. Mentionnons ici que l'identi�cation des raies composant les
spectres d'une supernova est une tâche ardue qui n�ecessite la mod�elisation sur ordinateur
de l'atmosph�ere en expansion de la supernova.

Les supernovae de type II sont subdivis�ees selon le d�eclin de leur luminosit�e en type
II-plateau (II-P) ou type II-lin�eaire (II-L).

La classi�cation des supernovae est r�esum�ee en �gure 1.4.
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Fig. 1.2 { Spectre de supernovae de type I et II pendant la phase photosph�erique (f� est

le ux par unit�e de fr�equence) : les supernovae de type II sont caract�eris�ees par les raies

d'hydrog�ene qui sont absentes chez les supernovae de type I. Les supernovae de type I sont

subdivis�ees en type Ia (pr�esence du silicium), Ib (pas de silicium, mais de l'h�elium), et Ic

(ni silicium, ni h�elium). Les raies caract�eristiques du type de la supernova sont indiqu�ees

en gris�e. (d'apr�es [Filippenko, 1997])
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Fig. 1.3 { Spectre de supernovae de type I et II pendant la phase n�ebulaire. Les spectres

des supernovae de type Ia sont domin�ees par les raies du fer et du cobalt. Les supernovae

II, Ib et Ic, pr�esentent des raies du calcium et de l'oxyg�ene. Les raies d'�emission de ces

�el�ements sont plus faibles chez les supernovae de type II-lin�eaire, dont le spectre est domin�e

par la raie de H� en �emission. ([Filippenko, 1997])
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classification des supernovae

par le spectre à l'époque de la luminosité maximum

H / pas de H

SNI

He / pas de He

Si / pas de Si

Ia

Ib Ic

SN II

II-plateau II-linéaire

courbe de lumière

Fig. 1.4 { Classi�cation des supernovae. (adapt�e de [Petschek, 1990])

Nous pr�esentons ici rapidement les principales caract�eristiques spectrales et photom�e-
triques des di��erents types de supernovae. Les courbes de lumi�ere dans la bande B des
supernovae de type I et II sont regroup�ees en �gure 1.5.

� supernovae de type Ia

En �gure 1.6 est pr�esent�ee l'�evolution temporelle du spectre d'une supernova de type Ia
typique. La raie principale en absorption �a � 6150 �Aqui distingue les supernovae de type
Ia des types Ib/Ic est dûe au doublet Si II �� 6347; 6371. Elle est visible jusqu'�a 15 jours
apr�es le maximum de luminosit�e. C'est la raie la plus intense du spectre avec celle dûe au
doublet de Ca II H&K �� 3934; 3968. La vitesse d'expansion qu'on d�eduit de l'�etude du
pro�l de type P-Cygni de la raie du silicium est sup�erieure �a 10000 km s�1. Les principales
raies en absorption qu'on observe dans le spectre �a cette �epoque sont dûes aux �el�ements
suivants : Ca II, O I, Si II, S II, Fe II, Ca II. Au bout de 15 jours, le spectre est domin�e
par les raies de Fe II. Finalement, un mois apr�es le maximum, le spectre est domin�e par
les raies de Fe II et Fe III, ainsi que de Co II.
Les courbes de lumi�ere dans la bande B ou V des supernovae de type Ia sont remarqua-

blement semblables tant par la forme (�gure 1.7) que par la magnitude absolue maximum
atteinte. En se restreignant aux supernovae Ia dont la couleur v�eri�e jB � V j � 0:25,
[Vaughan et al., 1995] estiment la luminosit�e maximale dans la bande B �a :

MB = �18:29 + 5 log h (1.1)

ce qui correspond �a � 1010(h=0:5)�2 L�, o�u h est la valeur de la constante de Hubble, qui
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Fig. 1.5 { Courbe de lumi�ere des supernovae de type Ia, Ib, II-plateau (II-P) et II-lin�eaire

(II-L). La courbe de lumi�ere indiqu�ee pour les supernovae de type Ib est aussi valable pour

les supernovae Ic. La courbe de lumi�ere de la supernova de type II-L est bâtie �a partir de

SN 1979C, qui appartient �a la cat�egorie des sur-lumineuses d�e�nie par [Patat et al., 1994].

(tir�e de [Wheeler, 1990])
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Fig. 1.6 { Evolution temporelle du spectre de SN 1989B, une supernova de type Ia typique.

Les dates sont compt�ees �a partir du maximum de luminosit�e. Environ 20 jours apr�es le

maximum, la raie profonde du silicium �a � 6150 �Aa disparu. Le spectre est alors domin�e

par les raies du fer. ([Wells et al., 1994])
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mesure la vitesse d'expansion de l'Univers, divis�ee par 100 km s�1Mpc�1.
La couleur d'une supernova de type Ia au maximum de luminosit�e est tr�es bleue (B �

V � 0). La courbe de lumi�ereB�V ainsi que les courbes de lumi�ere R et I sont indiqu�ees
en �gure 1.8. Notons que les courbes de lumi�ere R et I ne sont pas aussi homog�enes que
celles mesur�ees dans la bande B ou V.
Une fois le maximumpass�e, le taux de d�eclin de la courbe de lumi�ere B varie : il est tout

d'abord de � 0:1 magnitude par jour, ce qui correspond �a une �echelle de temps � � 10
jours (en mod�elisant la d�ecroissance du ux par une exponentielle exp(�t=� )). Environ
50 jours apr�es le maximum, on observe un ralentissement du d�eclin �a 0:015 magnitude
par jour, ce qui correspond �a une �echelle de temps � � 70 jours. Le d�eclin observ�e est
alors lin�eaire.
L'homog�en�eit�e des supernovae de type Ia est frappante : la dispersion de la valeur de

la magnitude B ou V au maximum est de � 0:3 magnitude sur l'�echantillon s�electionn�e
par [Vaughan et al., 1995]. Cependant, on observe des di��erences dans les spectres (raies
du silicium plus ou moins intenses, par exemple) et les courbes de lumi�ere (magnitude au
maximum, vitesse de d�eclin, couleur) des supernovae de type Ia . Ces di��erences semblent
corr�el�ees entre elles, ainsi qu'�eventuellement avec le type de la galaxie hôte. Nous �evoque-
rons ces particularit�es en d�etail au chapitre 2.

� supernovae de type Ib et Ic

Certains spectres des supernovae de type I ne pr�esentaient pas la raie profonde du
silicium �a 6150 �A : cette constatation amena �a distinguer les supernovae de type I en
deux groupes, les type I normales et les type I particuli�eres (Ip), qui furent par la suite
nomm�ees types Ia et Ib ([Porter et Filipenko, 1987]). L'observation de la variation de
l'intensit�e de la raie d'h�elium He I �5876 parmi les supernovae de type Ib sugg�era par la
suite de distinguer les supernovae de type Ib (raie d'h�elium intense) des supernovae de
type Ic (raie d'h�elium absente) ([Wheeler et Harkness, 1986]). Notons que des supernovae
class�ees Ic, comme SN 1987M, pourraient toutefois pr�esenter des raies faibles dûes �a
l'h�elium ([Swartz et al., 1993b]).
Les supernovae de type Ib/Ic pr�esentent de nombreuses di��erences avec les supernovae

de type Ia ([Porter et Filipenko, 1987]) : par exemple, leur pr�ef�erence pour les galaxies de
type r�ecent (spirales Sbc), ainsi que, dans leur galaxie hôte, pour les r�egions H II, ou leur
luminosit�e, 1.5 magnitude plus faible que celle des Ia.
Deux mois apr�es le maximum, dans la phase n�ebulaire, le spectre des supernovae de type

Ib/Ic ressemble �a celui d'une supernova de type II (sauf pour les raies de l'hydrog�ene) :
on y trouve les raies en �emission des �el�ements N, C, O, Na, Mg.
La courbe de lumi�ere en B et V des supernovae de type Ib/Ic (voir �gure 1.5) est assez

semblable �a celle d'une supernova de type Ia, bien que moins lumineuse. De plus, le taux
de d�eclin 50 jours apr�es le maximum est moins rapide : la luminosit�e d�ecrô�t alors de 0:01
magnitude par jour, ce qui correspond �a une �echelle de temps de � 110 jours.

� supernovae de type II

La pr�esence de raies d'hydrog�ene, en particulier H�, caract�erisent les supernovae de
type II, pendant la phase n�ebulaire ou photosph�erique.
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[Barbon et al., 1991] ont montr�e sur une �etude de 23 courbes de lumi�ere de supernovae
de type II qu'il �etait possible de les distinguer en deux type, les type II-plateau et les type
II-lin�eaire. Entre 25 et 80 jours apr�es le maximum, la luminosit�e des supernovae de type
II-plateau demeure �a 1.-1.5 magnitude de la luminosit�e maximale. En revanche, apr�es le
maximum, la magnitude B de la courbe de lumi�ere des supernovae de type II-lin�eaire
\d�ecrô�t" 2 lin�eairement �a un taux de 0:09 magnitude par jour, soit une �echelle de temps
de 10 jours, puis, au bout de 80 jours, �a un taux de 0:01 magnitude, soit une �echelle de
temps de 110 jours (�gure 1.5).
La magnitude maximale atteinte par les supernovae de type II varie beaucoup d'une

supernova �a une autre. [Patat et al., 1994] distinguent trois cat�egories de supernovae de
type II | les sous-lumineuses, les r�eguli�eres et les brillantes | dont la magnitude absolue
atteinte au maximum est en moyenne �egale �a :

SN II� P :

8<
:

MV sous�lumineuse = �13:37 + 5 log h
MV r�eguli�ere = �15:9 + 5 log h
MV brillante = �18:1 + 5 log h

(1.2)

SN II� L :

8<
:

MV sous�lumineuse = �13:27 + 5 log h
MV r�eguli�ere = �15:8 + 5 log h
MV brillante = �18: + 5 log h

(1.3)

Les spectres des supernovae de type II est domin�e par les raies de Balmer de l'hydrog�ene.
Pendant la phase plateau, la raie H� gagne en intensit�e. Puis les raies de O I et Ca II
apparaissent. Si les spectres des supernovae de type II-plateau et II-lin�eaire pr�esentent
les raies des mêmes �el�ements, les raies des II-lin�eaire ont une composant en absorption
particuli�erement faible.
Nous avons �et�e t�emoin, il y a de cela 10 ans, de l'explosion d'une supernova de type II

dans le Grand Nuage de Magellan : SN 1987A est la premi�ere supernova visible �a l'oeil
nu depuis celle observ�ee par K�epler en 1604. La luminosit�e maximale qu'elle atteint est
inf�erieure d'un facteur 100 �a celle d'une supernova de type II typique.
Le spectre photosph�erique de SN 1987A et de SN 1990K, une supernova de type II-

lin�eaire, est pr�esent�e en �gure 1.9, et leur spectre n�ebulaire en �gure 1.10.

� taux d'explosion

Les taux d'explosion de supernovae ont �et�e mesur�es par [Cappellaro et al., 1997] en
combinant les r�esultats de cinq recherches de supernovae. Ces recherches d�etectaient les
supernovae en apparition sur des plaques photographiques. Les taux sont exprim�es en SNu,
les \SuperNovae units" ou \unit�es de SuperNovae", c'est-�a-dire en nombre de supernovae
explosant par 1010h�2 luminosit�e solaire ( L�B) et par si�ecle. Ils sont donc proportionnels
�a h2. Les taux mesur�es sont indiqu�es dans le tableau 1.1. On remarque que les supernovae
de type II, Ib et Ic se distinguent par le fait qu'elles ne semblent pas exploser dans les
galaxies �evolu�ees, c'est-�a-dire les elliptiques et les spirales S0. Si les supernovae de type

2. En fait, la magnitude augmente parce que le ux d�ecrô�t. Nous pr�ef�erons cependant conserver

l'expression li�ee au ux.
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Fig. 1.9 { Spectre de SN 1990K (type II-lin�eaire) et SN 1987A �a une �epoque proche du

maximum. On y observe les raies de l'hydrog�ene caract�erisant les spectres des supernovae

de type II. La vitesse d'expansion est d'environ 7000 km s�1. ([Cappellaro et al., 1995])

type de taux en [SNu]
galaxie Ia Ib II All
E 0.13 � 0:03 � 0:04 0.13
S0 0.18 � 0:04 � 0:04 0.18
S0a-Sa 0.25 0.16 0.16 0.57
Sab-Sb 0.17 0.09 0.53 0.78
Sbc-Sc 0.23 0.20 0.75 1.19
Scd-Sd 0.24 0.04 1.22 1.49
Autres 0.27 0.22 0.41 0.90

E-S0 0.15 � 0:02 � 0:02 0.15
S0a-Sb 0.20 0.11 0.40 0.71
Sbc-Sd 0.24 0.16 0.88 1.27

Tab. 1.1 { Taux d'explosion de supernovae mesur�es en SNu (1 SNu �
1 supernova h275=10

10 L�B=si�ecle) pour chaque type de supernova et chaque type de galaxie
hôte. Le facteur h75 est d�e�ni par h75 = H0=(75 km s�1Mpc�1). ([Cappellaro et al., 1997])
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Fig. 1.10 { Spectre n�ebulaire de SN 1990K et SN 1987A. ([Cappellaro et al., 1995])
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Ia ont un taux d'explosion plus faible que celui des type II, on les trouve par contre dans
toutes les galaxies. Elles sont cependant g�en�eralement associ�ees au coeur des galaxies
spirales, alors que les supernovae de type II sont plutôt d�ecouvertes dans les bras de ces
derni�eres.

1.2 Supernovae thermonucl�eaires : type Ia

Apr�es avoir �evoqu�e l'�evolution des �etoiles de petite masse, nous pr�esenterons les mod�eles
expliquant les supernovae de type Ia par l'explosion de naines blanches.

1.2.1 Evolution stellaire des �etoiles de petite masse (M . 8M�)

Nous r�esumons ici rapidement les �etapes principales de la vie d'une �etoile. A cet e�et, on
peut consulter [Schatzman et Praderie, 1990], et pour un r�esum�e, [Prantzos et Montmerle, 1998].
Les �etoiles �evoluent d'autant plus vite qu'elles sont massives : leur dur�ee de vie (\temps

de vie nucl�eaire") est inversement proportionnelle �a leur masse au carr�e. Ainsi, la long�evit�e
des �etoiles de petite masse est de l'ordre du milliard ou de la dizaine de milliards d'ann�ees,
alors que la dur�ee de vie d'une �etoile massive se compte en millions d'ann�ees.
Pendant les premiers 8 �a 10 milliards d'ann�ees de sa vie, l'�etoile de petite masse

(M . 8M�) que nous consid�erons ici brûle son hydrog�ene en h�elium. Elle se situe dans
le diagramme luminosit�e-couleur de Hertzsprung-Russel (H-R) sur la s�equence principale
(SP, voir �gure 1.11). Lorsque l'hydrog�ene du coeur est �epuis�e, celui-ci se contracte, et
�echau�e les couches sup�erieures d'hydrog�ene qui brûlent �a leur tour. Cette brusque aug-
mentation du d�ebit d'�energie provoque l'expansion et le refroidissement des couches ex-
ternes. La luminosit�e L de l'�etoile reste d'abord constante, en cons�equence sa temp�erature
de surface T 4

S / (L=R2) diminue et l'�etoile rougit. Puis la luminosit�e de l'�etoile augmente,
l'expansion des couches externes se poursuivant : dans le diagramme H-R, l'�etoile monte
le long de la branche des g�eantes rouges (GR).
Au bout d'environ un milliard d'ann�ees, la temp�erature du coeur d'h�elium est su�sante

pour en amorcer la combustion en carbone et en oxyg�ene. Dans les �etoiles de petites
masses, le coeur d'h�elium est d�eg�en�er�e. L'allumage de l'h�elium dans ces conditions est
explosif : la pression ne d�epend que de la densit�e, et une augmentation de temp�erature
n'est pas r�egul�ee par une augmentation de pression qui permettrait la dilatation et le
refroidissement du syst�eme. L'\�eclair" de l'h�elium qui en r�esulte dilate quelque peu le
coeur qui cesse d'être d�eg�en�er�e : la combustion de l'h�elium s'e�ectue alors normalement.
La luminosit�e de l'�etoile diminue et, selon sa m�etallicit�e, qui modi�e sa couleur, l'�etoile
continue la combustion de l'h�elium au bas de la branche des g�eantes rouges, ou sur la
branche horizontale (BH).
Lorsque l'h�elium du coeur est �epuis�e, celui-ci se contracte �a nouveau. Il est maintenant

compos�e principalement de carbone et d'oxyg�ene. Par le même m�ecanisme que pr�ec�edem-
ment, les couches externes d'h�elium s'allument provoquant l'expansion de l'enveloppe.
L'�etoile grimpe de nouveau dans le diagramme H-R, le long de la branche des g�eantes
rouges asymptotiques (GRA), parall�ele �a celle des g�eantes rouges. L'enveloppe d'hydro-
g�ene et la coquille d'h�eliumque celle-ci entoure brûlent �a tour de rôle en cycle de pulsations
thermiques (PT).
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Fig. 1.11 { Diagramme de Hertzsprung-Russell th�eorique, o�u sont trac�es les chemins

d'�evolution de quatre �etoiles de masse 1, 7, 20, et 85 M�. Les phases longues de com-

bustion centrale de l'hydrog�ene et de l'h�elium sont trac�ees en trait �epais. Sont indiqu�ees :

la s�equence principale (SP), la branche des g�eantes rouges (GR) et des g�eantes rouges

asymptotiques qui lui est parall�ele (GRA), la position �a laquelle se produisent l'�eclair

(ash) de l'h�elium, les pulses thermiques (PT) et la phase de n�ebuleuse plan�etaire (NP).

Les petites �etoiles brûlent leur h�elium �a la base de la branche des g�eantes rouges, ou, si leur

m�etallicit�e est faible, sur la branche horizontale (BH). Elles traversent �a cette occasion la

bande d'instabilit�e, o�u elles subissent le ph�enom�ene de pulsation stellaire li�ee �a des varia-

tions d'opacit�e de certaines couches super�cielles. Les �etoiles plus massives deviennent des

super-g�eantes rouges (SGR) et �nissent en supernova de type II. Les �etoiles tr�es massives

subissent de tr�es fortes pertes de masse, qui les d�epouillent de leurs couches externes.

Elles traversent la r�egion des super-g�eantes bleues (Variables Bleues Lumineuses, VBL)

et �nissent en �etoile Wolf-Rayet (W-R) avant d'exploser en supernova de type Ib/c. (tir�e

de [Prantzos et Montmerle, 1998])
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L'�etoile entre alors dans une phase d'instabilit�e de quelques dix millions d'ann�ees au
cours de laquelle elle �ejecte son enveloppe, qui repr�esente 0:2 �a 0:3M�. La diminution de
surface qui en r�esulte augmente la temp�erature de de surface, l'�etoile bleuit et le rayon-
nement UV qu'elle �emet ionise l'enveloppe �eject�ee qui devient visible : c'est le ph�enom�ene
spectaculaire de n�ebuleuse plan�etaire (voir �gure 1.12). A l'issue de cette phase, il ne
reste plus qu'un coeur inerte de carbone et d'oxyg�ene. La luminosit�e et la temp�erature
de surface diminuent. L'�etoile �nit sa vie en naine blanche : son rayon est de l'ordre de
R � 5000 km, sa masse d'environ M � 0:5 � 1M�.

Fig. 1.12 { Image de la n�ebuleuse plan�etaire NGC6543 prise par le t�elescope spatial

Hubble. La complexit�e de la distribution du gaz (en coquilles et en jets) pourrait s'ex-

pliquer par la pr�esence de deux �etoiles au sein de la n�ebuleuse plan�etaire. (J.P Harrington

et K.J. Borkowski (Universit�e du Maryland) et NASA)

A cette densit�e, la naine blanche est soutenue par la pression des �electrons d�eg�en�er�es
et relativistes. La densit�e de la naine blanche est �egale �a :

� = 4106
�

M

M�

� �
5000 km

R

�3

g cm�3 (1.4)

soit une densit�e �electronique �egale �a :

ne � 1:1030
�
Ye

0:5

� �
M

M�

� �
5000 km

R

�3

cm�3 (1.5)

o�u Ye � 0:5 est la fraction �electronique (rapport du nombre d'�electrons sur le nombre
de baryons). Dans ces conditions, la temp�erature de Fermi des �electrons est sup�erieure �a
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celle de la naine blanche : le gaz d'�electrons est d�eg�en�er�e. La pression ne d�epend plus que
de la densit�e, et de la fraction �electronique, avec un indice polytropique variant selon que
les �electrons sont relativistes ou non :

(�electrons non-relativistes) P / Y
5
3
e �

5
3 (1.6)

(�electrons relativistes) P / Y
4
3
e �

4
3 (1.7)

La densit�e de la naine blanche est si �elev�ee que l'impulsion de Fermi pF des �electrons est
sup�erieure �a mec : ils sont relativistes.
Etudions l'�equilibre de la naine blanche. En supposant la densit�e constante, la \pression"

exerc�ee par les forces gravitationnelles s'�ecrit :

PG � � 3G

20�

M2

R4
(1.8)

E�ectuons un d�eveloppement limit�e de l'expression de la pression des �electrons Pe en
fonction du rapport (mec=pF ): Pe / p4F (1 � (mec=pF )2). Au premier ordre, on retrouve
bien l'expression 1.7. La pression exerc�ee par les �electrons poss�ede donc au premier ordre
la même d�ependance en R que PG et s'�ecrit en fonction de R et M ([Diu et al., 1989]) :

Pe / (YeM)
4
3
1

R4

h
1�A (YeM)�

2
3R2

i
(1.9)

o�u A est une constante. La condition d'�equilibre implique l'�egalit�e des deux presssions (la
pression des noyaux est n�egligeable), ce qui conduit �a la relation masse-rayon :

R / (YeM)
1
3

h
1�A0Y

� 4
3

e M
2
3

i1
2

(1.10)

o�u A0 est une constante. Ainsi, pour une masse sup�erieure �a la masse limite appel�ee masse
de Chandrasekhar :

Mlimite (ch) = 1:73

�
Ye

0:5

�2

M� ; (1.11)

il n'existe pas de con�guration stable. Notons de plus que le rayon est une fonction d�e-
croissante de la masse : les plus petites naines blanches sont les plus massives. Le calcul
tenant compte de la d�ependance radiale de � conduit �a la valeur :

Mch = 1:46

�
Ye

0:5

�2

M� (1.12)

1.2.2 Mod�eles d'explosion

Les propri�et�es observationnelles des supernovae de type Ia sont bien repr�esent�ees par les
mod�eles o�u l'�etoile parente est une naine blanche accr�etant de la mati�ere d'un compagnon
et explosant lorsqu'elle atteint (parfois avant) la masse de Chandrasekhar.
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� Etoile parente

Les supernovae de type Ia, contrairement aux supernovae de type II, ne sont pas asso-
ci�ees aux r�egions H II des galaxies spirales, et sont par contre observ�ees dans les galaxies
elliptiques o�u la formation d'�etoiles a cess�e. Ceci nous sugg�ere qu'elles sont associ�ees avec
une population d'�etoiles vieilles, donc de petites masses. Ajout�e au constat que l'hydrog�ene
est absent des spectres de supernovae de type Ia, cet argument nous conduit �a identi�er
la population parente aux naines blanches.
L'explosion thermonucl�eaire d'une naine blanche compos�ee de carbone et d'oxyg�ene

(C+O) permettrait d'expliquer pourquoi les raies du Fer dominent les raies du spectre dans
la phase n�ebulaire : le 56Ni produit par la fusion du carbone se d�esint�egre avec une demi-
vie de 6 jours en 56Co , lui-même se d�esint�egrant avec une demi-vie de 77 jours en 56Fe. La
pr�esence de cobalt dans le spectre de la supernova con�rme cette interpr�etation. Notons
que les demi-vies du 56Ni et du 56Co correspondent relativement aux temps caract�eristiques
de la courbe de lumi�ere des supernovae de type Ia. Toutefois, le spectre des supernovae
de type Ia contient aussi des �el�ements de masse interm�ediaire : O, Mg, Si, S, Ca. Tout le
mat�eriel de la supernova n'est donc pas process�e jusqu'�a l'�equilibre nucl�eaire statistique.
Une naine blanche laiss�ee �a elle-même refroidit lentement. Pour l'amener �a exploser, on

fait intervenir une �etoile compagnon dont elle accr�eterait la masse.
Le transfert de masse n'est pas ais�e �a assurer, et le r�esultat d�epend de l'�etoile compagnon

et du taux d'accr�etion. L'�etoile peut accr�eter de l'hydrog�ene lorsque son compagnon est
par exemple une sous-g�eante ou une �etoile de la s�equence principale remplissant son
lobe de Roche, ou une g�eante rouge subissant une perte de masse par vent stellaire.
L'�etoile peut accr�eter de l'h�elium si son compagnon a perdu son enveloppe d'hydrog�ene
lors d'un �episode ult�erieur ou si celui-ci est une naine blanche compos�ee d'h�elium. Lorsque
le mat�eriel accr�et�e est de l'hydrog�ene ou de l'h�elium, celui-ci doit être converti en carbone
et en oxyg�ene par combustion thermonucl�eaire non-violente : si celle-ci est d�eg�en�er�ee, elle
conduit �a un r�egime d'�eclairs qui �ejecte la mati�ere accr�et�ee. En�n, deux naines blanches
C+O peuvent coalescer, leur distance de s�eparation diminuant du fait des pertes d'�energie
par �emission d'ondes gravitationnelles.
Ainsi, l'accr�etion de C+O directe ou par combustion thermonucl�eaire non violente (�a

un taux _M � 10�8�10�6M�=an) de l'hydrog�ene ou de l'h�elium am�ene la naine blanche �a
la masse de Chandrasekhar : celle-ci commence �a s'e�ondrer, et l'augmentation de densit�e
et de temp�erature amorce ` la fusion du carbone au centre de l'�etoile. Dans ces conditions
d�eg�en�er�ees, la r�eaction thermonucl�eaire est instable ce qui provoque l'explosion de la naine
blanche. Soulignons que ce sc�enario permet d'expliquer l'homog�en�eit�e des supernova de
type Ia, les �etoile parentes des supernovae explosant toujours �a la même masse.
Si le taux d'accr�etion est plus faible, _M = 10�9� 5:10�8M�=an, les �eclairs faibles d'h�e-

lium qui s'ensuivent peuvent induire une d�etonation dans la couche d'h�elium qui provoque
la combustion explosive du carbone, avant que la naine blanche n'atteigne la masse de
Chandrasekhar.

� Energ�etique de l'explosion

Nous pr�esentons ici un bilan simpli��e de l'explosion d'une supernova de type Ia
([Mochkovitch, 1994]). Seule 40% de la masse de la naine blanche subit la combustion
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nucl�eaire du carbone jusqu'aux �el�ements du pic du Fer, qui lib�ere qnuc � 8:1017 erg g�1.
Pour les 60 % restants, la combustion s'arrête aux �el�ements interm�ediaires, et produit
qnuc � 5:1017 erg g�1. L'�energie thermonucl�eaire lib�er�ee par la combustion thermonucl�eaire
d'une naine blanche proche de la masse de Chandrasekhar est donc �egale �a :

ESN Ia � Enuc � 2: 1051 erg (1.13)

L'�energie de liaison de la naine blanche est comprise entre la valeur correspondant �a la
situation o�u les �electrons d�eg�en�er�es sont relativistes, Eliais � 0, et celle correspondant �a
une densit�e su�samment faible pour que les �electrons ne soient plus relativistes, Eliais �
�3=7 GM2=R ([Gourgoulhon, 1995]). Ainsi, en prenant un rayon R = 5000 km pour la
naine blanche, on obtient :

jEliaisj . 4: 1050 erg (1.14)

� Enuc

La naine blanche est donc compl�etement d�etruite. La vitesse d'expansion de l'enveloppe
�eject�ee mesur�ee sur le spectre est d'environ vexp � 10000 km s�1. L'�energie cin�etique Ec �
1=2Mv2exp peut donc être estim�ee �a:

Ec � 1 � 2 1051 erg (1.15)

L'�energie fournie par l'explosion thermonucl�eaire est convertie en �energie cin�etique. La
source d'�energie de la courbe de lumi�ere provient essentiellement de la d�ecroissance ra-
dioactive du 56Ni. La quantit�e d'�energie lumineuse lib�er�ee est �egale �a :

Ephot � 1049 erg (1.16)

Les supernovae de type Ia sont donc avant tout des supernovae nucl�eaires, puis des su-
pernovae radioactives.

� Mod�eles d'explosion

Cette section s'appuie sur les articles de revue de [Nomoto, 1997] et [Branch et Khokhlov, 1995].
[Hoyle et Fowler, 1960] ont sugg�er�e les premiers que les supernovae de type Ia prove-

naient de l'explosion thermonucl�eaire d'une naine blanche dans un syst�eme binaire.
Examinons d'abord le mod�ele ou l'�etoile parente est une naine blanche C+O �a la masse

de Chandrasekhar.
L'allumage du carbone au centre de la naine blanche commence lorsque la densit�e cen-

trale atteint 109 g cm�3. L'explosion thermonucl�eaire provoque l'incin�eration du mat�eriel
en �el�ements du pic du fer, puis se propage vers la surface.
Le front de combustion peut alors se propager selon deux r�egimes, la d�eagration et la

d�etonation. On ne sait pas encore lequel de ces deux sc�enarios pr�edomine.

{ d�eagration : la vitesse du front de combustion est subsonique. Il se propage par
conduction ou convection. La pression diminue lorsque le front de combustion passe :
la couche se dilate puis brûle.
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{ d�etonation : la vitesse du front de combustion est supersonique. Le mat�eriel incin�er�e
suit le front de propagation, �a une vitesse sub- ou supersonique. La d�etonation
peut être consid�er�ee comme une amme pr�ec�ed�ee par une onde de choc. Le choc
augmente la temp�erature et la pression avant le passage de la amme, ce qui accrô�t
la cin�etique de la r�eaction de combustion, et permet �a la amme de se propager
rapidement et de suivre le choc.

La vitesse du son dans la naine blanche est de l'ordre de cs � 3:108 � 109 cm s�1. Pour
que la naine blanche explose, l'�energie nucl�eaire doit être lib�er�ee en un temps comparable
�a ttravers�ee � csR. C'est le cas lors d'une d�etonation. Cependant, pour rendre compte de
la pr�esence des �el�ements interm�ediaires observ�es dans le spectre, il est n�ecessaire qu'une
partie de la combustion s'e�ectue �a une densit�e � � 107 g cm�3, plus faible que la densit�e
initiale, a�n d'�eviter que l'�equilibre nucl�eaire statistique ne soit atteint. Lors de la d�etona-
tion, la densit�e de la mati�ere en avant du front de amme reste la même jusqu'�a ce qu'elle
rencontre le choc : toute la masse de la naine blanche est incin�er�ee en �el�ements du pic du
fer. La d�eagration n'a pas ce travers, car les ondes de pression provoque l'expansion de
la mati�ere avant l'arriv�ee de la amme. La vitesse d'expansion dans le cas d'une d�ea-
gration laminaire (� 0:01cs, propagation par conduction) est cependant trop faible pour
faire exploser la naine blanche. Toutefois, diverses sources d'instabilit�e, comme l'instabi-
lit�e de Rayleigh-Taylor, et la turbulence qui en r�esulte modi�ent la vitesse de la amme.
La propagation par convection turbulente conduit �a une vitesse de amme � 0:5� 0:7cs.
Cet e�et peut toutefois provoquer la transition du r�egime de d�eagration au r�egime de d�e-
tonation. Dans les mod�eles de d�eagration comme le mod�ele W7 ([Nomoto et al., 1984]),
la vitesse de amme requise atteint 0:2 cs.
Une autre solution est de combiner une d�eagration puis une d�etonation dans un mod�ele

appel�e \la d�etonation retard�ee" ([Khokhlov, 1991]). La d�eagration permet l'expansion
de la naine blanche, et la d�etonation d'en achever l'incin�eration. Grâce �a l'expansion, la
d�etonation peut avoir lieu �a des densit�es su�samment basses pour produire les �el�ements
interm�ediaires dans les couches externes de l'enveloppe. La quantit�e de 56Ni produite
est quant �a elle reli�ee �a la densit�e �tr � 1 � 5 107 g cm�3 au moment de la transition
entre la d�etonation et la d�eagration. Dans ce mod�ele, la vitesse de la propagation de
la d�eagration est si basse que la combustion peut s'arrêter : la naine blanche �nit par
se recontracter, la compression qui s'ensuit et l'instabilit�e de Rayleigh-Taylor provoquant
alors la d�etonation �a une densit�e plus faible, �tr � 107 g cm�3. Ce mod�ele est appel�e
\d�etonation retard�ee avec pulsation" ([Arnett et Livne, 1984]).
Examinons maintenant le sc�enario o�u la naine blanche a une masse inf�erieure �a la masse

de Chandrasekhar : la couche d'h�eliumaccr�et�ee joue le rôle de d�etonateur ([Woosley et Weaver, 1994]).
La d�etonation se propage �a toute la couche d'h�elium, et provoque par compression la
d�etonation du carbone. La naine blanche ayant une masse plus petite, la densit�e est su�-
samment basse pour autoriser la production d'�el�ements interm�ediaires. La masse de 56Ni
produite d�epend de la masse de la naine blanche.

1.2.3 Courbe de lumi�ere

Pendant la phase photosph�erique, la source d'�energie de la courbe de lumi�ere provient
du pi�egeage des rayons  issus de la d�ecroissance radioactive du 56Ni (demi-vie de 6
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jours). L'�evolution en luminosit�e est donc tout d'abord gouvern�ee par le taux avec lequel
les photons du 56Ni d�eposent leur �energie et par le temps de di�usion des photons dans
l'enveloppe :

tdi� �
�M

4cR
(1.17)

o�u � est la section e�cace de di�usion ([Arnett, 1979]). Le temps de di�usion e�ectif,
d�e�ni par tdi� � t, o�u t mesure le temps �ecoul�e depuis l'explosion, est �egal �a :

tdi� : e� : �
r
�M

4cv
� 30 jours: (1.18)

en prenant une vitesse d'expansion (R = vt) v = 10000 km s�1. Il contrôle la forme
de la courbe de lumi�ere dans les premi�eres semaines apr�es l'explosion. Le maximum de
luminosit�e est atteint au bout d'une dizaine de jours apr�es l'explosion. L'homog�en�eit�e
des supernovae est expliqu�ee par la quantit�e de 56Ni (� 0:7M�), pratiquement constante
produite lors de l'explosion. De faibles variations de la masse de nickel produite pourraient
expliquer la dispersion (r�eduite) de la distribution de luminosit�e maximale des supernovae
de type Ia .
Pendant la phase n�ebulaire, environ deux mois apr�es le maximum, la courbe de lumi�ere

est aliment�ee par les positons provenant de la d�ecroissance radioactive du 56Co en 56Fe
(demi-vie de 77 jours) qui d�eposent leur �energie dans l'enveloppe. Ceci explique pourquoi
�a cette �epoque la courbe est lin�eaire : la di��erence entre la pente observ�ee et la p�eriode
du 56Co (70 jours au lieu des 110 jours correspondant �a la demi-vie de 77 jours du 56Co )
est dûe au m�ecanisme de d�eposition de l'�energie ([Petschek, 1990]).

1.3 Supernovae gravitationnelles : type II, Ib et Ic

Nous �evoquons ici l'�evolution des �etoiles massives, ainsi que les mod�eles d'explosion des
supernovae de type II, Ib et Ic.

1.3.1 Evolution stellaire des �etoiles massives (M & 8M�)

Les �etoiles massives (de 10 �a 100 M�) sont caract�eris�ees par une luminosit�e �elev�ee (104

�a 106 L�), une vie courte (de 100 �a 1 millions d'ann�ees), et des vents stellaires intenses.
La r�eduction de surface qui s'ensuit bleuit les �etoiles.
Ainsi, les �etoiles O peuvent perdre jusqu'�a la moiti�e de leur masse au cours de leur s�ejour

sur la s�equence principale. De même, les �etoiles Wolf-Rayet sont des coeurs d'�etoiles mis
�a nu par la perte d'hydrog�ene qui s'est produite sur la s�equence principale et la branche
des super-g�eantes rouges : elles quittent alors cette derni�ere pour la r�egion des �etoiles
lumineuses et bleues, dans le diagramme H-R (WR).
Une fois la combustion de l'h�elium achev�ee, le coeur C+O de l'�etoile, qui est une

super-g�eante rouge ou bleue, se contracte. La temp�erature est telle (T � 5 108K) que les
pertes d'�energie par �emission des neutrinos produits par l'�energie thermique du plasma
deviennent importantes, acc�el�erant le processus d'�evolution de l'�etoile. A une temp�era-
ture T � 109K, la fusion du carbone en n�eon et en sodium est amorc�ee : elle ne durera
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qu'une centaine d'ann�ee. A une temp�erature T � 109K se produit la photodissociation
du n�eon, bientôt suivie au bout de quelques ann�ees par la fusion de l'oxyg�ene en silicium
et en soufre, �a T � 2 109K. Quelques mois plus tard, la combustion du silicium en fer �a
T � 3 109K constitue la derni�ere phase stable de la vie \nucl�eaire" de l'�etoile.
L'enveloppe de l'�etoile reste inchang�ee pendant les derni�eres phases de l'�evolution du

coeur : l'�etoile garde la même position sur le diagramme H-R.

1.3.2 Mod�ele d'explosion

Les supernovae de type II, Ib et Ic seraient produites par l'e�ondrement gravitationnel
du coeur de fer des �etoiles massives. Les �etoiles parentes des type Ib et Ic auraient �et�e
d�epouill�ees de leur enveloppe d'hydrog�ene (et d'h�elium pour les Ic), ce qui explique les
di��erences entre les spectres des supernovae de type II, Ib et Ic.

� Etoile parente

Les supernovae de type II, Ib et Ic sont d�etect�ees dans les bras des galaxies spirales, l�a
o�u la formation d'�etoiles est importante. Cet argument, ajout�e �a la similitude des spectres
dans la phase n�ebulaire, conduit �a rapprocher les supernovae de type Ib et Ic des types
II.
Le sc�enario propos�e originellement par [Baade et Zwicky, 1934] pour les supernovae de

type II est �etendu aux supernovae de type Ib et Ic : les supernovae de type II, Ib et Ic
proviennent de l'e�ondrement gravitationnel d'une �etoile massive en un astre compact,
une �etoile �a neutron ou un trou noir selon la masse initiale.
La diversit�e des courbes de lumi�eres est expliqu�ee par la diversit�e des atmosph�eres des

�etoiles parentes : une g�eante rouge ou bleue poss�edant une enveloppe plus ou moins massive
d'hydrog�ene pour les supernovae de type II, et une �etoile ayant perdu son enveloppe
d'hydrog�ene (resp. hydrog�ene et h�elium) comme une Wolf-Rayet pour les supernovae Ib
(resp. Ic). Ainsi, SN 1987A, la \supernova du si�ecle", avait une g�eante bleue, Sanduleak-69
202 pour �etoile parente.
A la �n de la combustion du silicium du coeur en fer, l'�etoile a une structure en \pe-

lure d'oignon", les couches de compositions di��erentes s'empilant concentriquement. La
composition de l'�etoile en fonction du rayon (ou de la masse qu'il englobe) est indiqu�ee
dans le tableau 1.2. Le rayon de l'enveloppe d'hydrog�ene varie entre R � 1000R� pour
une g�eante rouge, et R � 50R� pour une g�eante bleue, alors que le rayon du coeur de
fer est de l'ordre du millier de kilom�etres. En r�eduisant les rayons par un facteur deux
milliard, on obtient une enveloppe d'hydrog�ene d'un diam�etre de 20 �a 300 m�etres, et un
coeur de fer de 0.5 mm ! Selon l'expression de [Mochkovitch, 1996], le coeur de fer, qui est
le moteur de l'explosion, repr�esente \une tête d'�epingle dans une montgol��ere".
Les r�eactions de fusion se sont arrêt�ees au fer, l'�el�ement le plus stable. Tout comme

la naine blanche, le coeur de fer est soutenu par la pression des �electrons d�eg�en�er�es. La
combustion du silicium en fer se poursuit dans une coquille entourant le coeur. Lorsque
celui-ci atteint la masse de Chandrasekhar, il commence �a s'e�ondrer.

� Energ�etique de l'explosion
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Composition Fe Si Co Ne He H
Masse (M�) 1.4 1 1.5 10
Rayon ( km) 103 4:104 3:105 4:107 = 6:108

Tab. 1.2 { Structure en oignon d'une �etoile de 15 M�. ([Mochkovitch, 1996])

Nous suivons ici [Mochkovitch, 1994]. L'�energie lib�er�ee par l'e�ondrement gravitationnel
est �egale �a la di��erence des �energies potentielles gravitationnelles du coeur et de l'�etoile
�a neutrons EN (ou du trou noir) :

ESN II � �Egrav = Egrav coeur � Egrav EN (1.19)

Le rayon du coeur R � 1000 km est 100 fois plus grand que le rayon de l'�etoile �a neutron
REN � 10 km. Par cons�equent,

ESN II � �Egrav EN � �
GM2

REN

o�u � . 1. Pour M � 1:4M�, on obtient :

ESN II � 3� 1053 erg (1.20)

L'�energie lib�er�ee est donc 100 fois sup�erieure �a celle d'une supernova de type Ia : en e�et,
l'e�ondrement gravitationnel est un processus de lib�eration de l'�energie de masse bien
plus e�cace que les r�eactions nucl�eaires.
Que devient cette �energie? Elle est transform�ee en �energie lumineuse :

Ephot � 1049 erg (1.21)

en �energie cin�etique :

Ephot �
1

2
Mejectav

2 � 1051
�
Mejecta

5M�

�� vexp

5000 km s�1

�2
erg (1.22)

et surtout en neutrinos, dont le temps de di�usion est bien inf�erieur �a celui des photons.
Cette derni�ere contribution peut être d�eduite de l'observation des neutrinos de SN 1987A.
L'exp�erience japonaise Kamiokande II (voir �gure 1.13, o�u sont aussi indiqu�es les 8 neu-
trinos d�etect�es par l'exp�erience am�ericaine IMB) a d�etect�e n ��e = 12 neutrinos d'�energie
moyenne � ��e � 15MeV par capture sur protons :

��e + p �! n+ e+ (1.23)

Le d�etecteur �etait constitu�e d'un grand r�eservoir de 2000 tonnes d'eau. Le nombre de
neutrinos N� re�cus par cm2 sur Terre peut être estim�e �a :

N� = 6 � n ��e �
1

� ��ep np
(1.24)
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o�u � ��ep = 4:5 10�44 � ��e(MeV)2 cm2 est la section e�cace de la r�eaction 1.23 et np � 1032

est le nombre de protons (de l'hydrog�ene) dans 2000 tonnes d'eau. A � ��e � 15MeV, la
section e�cace est �egale �a � ��ep = 1:5 10�41 cm2. Le nombre total de neutrinos re�cus par
cm2 sur Terre �etait donc de :

N� � 5 1010 ��e cm
�2 (1.25)

L'�energie du nombre total de neutrinos �emis par la supernova, situ�ee dans le Grand Nuage
de Magellan �a D � 52 kpc est donc �egale �a :

E� � (4�D2)�N� � � ��e � 3: 1053 erg ! (1.26)

L'�energie emport�ee par les neutrinos constitue 99% de l'�energie gravitationnelle lib�er�ee,
l'�energie cin�etique 1% et l'�energie lumineuse 0.1%. Les supernovae de type II sont donc
avant tout des �ev�enements neutrinos.

� Mod�eles d'explosion

Cette section s'appuie sur les articles de revue de [Mochkovitch, 1994] et [Woosley, 1986].
Le coeur de fer commence �a s'e�ondrer d�es qu'il atteint la masse de Chandrasekhar.

Deux sources d'instabilit�e acc�el�erent la contraction du coeur. Pour les �etoiles de masse
inf�erieure �a 15M�, la capture �electronique sur les noyaux de fer diminue le nombre d'�elec-
trons, ce qui en diminue la pression, et produit des neutrinos. Dans les �etoiles de masse
sup�erieure �a 20M�, la photod�esint�egration du fer, qui est une r�eaction endothermique,
diminue la pression. L'indice adiabatique  :

 =

�
@ log P

@ log �

�
S

(1.27)

descend au dessous de la valeur seuil de 4=3.
La partie interne du coeur s'e�ondre de mani�ere homologue (v / r, r est la coordonn�ee

radiale), alors que la partie ext�erieure, en chute quasi-libre, s'e�ondre de mani�ere super-
sonique (v /

p
r). La masse de la partie interne du coeur est de 0:6� 0:8M�. Lorsque la

densit�e centrale d�epasse � � 1010 g cm�3, la capture des �electrons par les noyaux provoque
la neutronisation progressive du coeur, qui s'accompagne de l'�emission de neutrinos. A
une densit�e � � 1011 g cm�3, les neutrinos sont pi�eg�es. Quand la r�egion centrale atteint la
densit�e nucl�eaire �nuc � 3 1014 g cm�3, l'indice adiabatique devient beaucoup plus grand
que 4=3 et l'e�ondrement de la partie interne du coeur s'arrête brusquement.
Les couches externes du coeur continuent cependant �a tomber �a une vitesse de l'ordre

de 70000 km s�1. Les ondes de pression se propagent depuis la partie interne du coeur
vers l'ext�erieur et s'accumulent au point sonique, d'o�u part une onde de choc. L'onde
de choc a une �energie �egale �a l'�energie gravitationnelle de liaison de la partie interne du
coeur, soit � 51051 erg. Cette �energie devrait permettre l'explosion de la supernova, mais
plusieurs e�ets se conjuguent qui provoquent un essou�ement du choc. Ainsi, aux pertes
neutriniques s'ajoute la photod�esint�egration du fer caus�ee par la temp�erature �elev�ee du
mat�eriel subissant l'onde de choc. Pour durer, il faut que le choc puisse sortir rapidement
du coeur, a�n de continuer sa propagation dans un milieu moins dense o�u ces deux e�ets
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Fig. 1.13 { Energie et instant d'observation des neutrinos d�etect�es par l'exp�erience japo-

naise Kamiokande II (points noirs) et l'exp�erience am�ericaine IMB (point blancs). L'ori-

gine du temps est �x�ee au 23 f�evrier 1987, �a 7 h 35 min 35 s (TU). Elle correspond au

d�eclenchement de l'explosion, le choc atteignant la surface 2 h 30 min plus tard. ( �gure

tir�ee de [Prantzos et Montmerle, 1998])
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seront moins importants. Cette condition impose que la masse du coeur n'exc�ede pas
1:3� 1:4M� pour �eviter l'essou�ement du choc.
Les neutrinos pourraient aider au sauvetage du choc. La proto-�etoile �a neutron est un

objet tr�es chaud qui se refroidit par une �emission intense de neutrinos thermiques. Une
\neutrinosph�ere" de neutrinos thermiques (surface �a laquelle la profondeur optique des
neutrinos vaut 1) correspondant �a une temp�erature d'�emission de � 5MeV se forme �a
environ 40 km du centre, en arri�ere du choc qui s'est essou��e �a 100 � 300 km. En lui
transf�erant � 1% de son �energie, par l'interm�ediaire des r�eactions :

n+ �e  ! p+ e� (1.28)

p + ��e  ! n+ e+ (1.29)

elle ranime l'onde de choc qui peut parvenir �a la base de l'enveloppe et provoquer l'ex-
plosion. De plus, la convection dans la zone chau��ee par les neutrinos situ�ee entre la
proto-�etoile et le choc aide au transport d'�energie jusqu'au choc.
La temp�erature de l'enveloppe atteint plusieurs milliards de degr�es, ce qui provoque

une nucl�eosynth�ese explosive. Lorsque l'onde de choc atteint la surface, un �eclair UV se
produit. L'�eclair UV �emis par SN 1987A a ionis�e un anneau de gaz d'une ann�ee lumi�ere
de diam�etre entourant la supernova, et qui s'�etait form�e vraisemblablement 30000 ann�ees
avant son explosion (�gure 1.14).

1.3.3 Courbe de lumi�ere

La masse de l'enveloppe de l'�etoile parente permet d'expliquer les di��erences observ�ees
entre les supernovae de type II-plateau et les supernovae de type II-lin�eaire. En e�et, la
phase photosph�erique, pendant laquelle la luminosit�e reste pratiquement constante, prend
�n lorsque l'enveloppe devient optiquement transparente, soit :

� = �ThomsonneR � 1 (1.30)

Si l'enveloppe de masse Menv, de rayon R et d'�epaisseur �R est en expansion �a la vitesse
vexp � R=t, la phase photosph�erique prend �n �a tfin phot :

tfin phot �
1

vexp

s
�ThomsonMenv

4�mp

(1.31)

soit :

tfin phot � 1�
�
5000 km s�1

vexp

�s
Menv

5M�

an (1.32)

ce qui est le bon ordre de grandeur, quoiqu'un peu �elev�e.
Ainsi, une supernova de type II-plateau aurait pour �etoile parente une g�eante rouge

(enveloppe de masse �egale �a 10M�), et une supernova de type II-lin�eaire aurait pour
�etoile parente une g�eante bleue (enveloppe de quelques masses solaires). Les supernovae
de type Ib et Ic ont des �etoiles parentes tr�es compactes, et leur courbe de lumi�ere ne
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Fig. 1.14 { Structures en anneaux visibles autour de SN 1987A (image prise par le

t�elescope spatial Hubble). L'anneau central est une couronne de gaz d'une ann�ee lumi�ere de

diam�etre, qui se serait form�ee 30000 ans avant l'explosion de la supernova. La pr�esence des

deux autres anneaux n'est pas encore expliqu�ee. Elle pourrait être caus�ee par la pr�esence

d'un astre compact, compagnon de l'�etoile parente de SN 1987A, dont l'�emission en pin-

ceau \�eclairerait" la coquille de gaz sou��ee par la supernova. (C. Burrows, ESA/STScI

et NASA)
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pr�esente pas de plateau d�ecelable. Notons que l'enveloppe r�eduite des supernovae de type
II-lin�eaire permet aussi d'expliquer la faiblesse de la composante en absorption des raies
de leur spectre.

L'�energie de la courbe de lumi�ere des supernovae de type II provient de la d�eposition
d'�energie par le choc dans l'enveloppe, puis, plus tard, de la d�ecroissance radioactive du
56Co lorsque l'enveloppe devient transparente. Les courbe de lumi�ere des supernovae II,
Ib et Ic suivent alors une loi de d�ecroissance exponentielle : nous retrouvons une �evolution
lin�eaire en magnitude, avec une pente �egale �a � 1=(111 jours). Une supernova de type II
produit beaucoup moins de 56Co qu'une supernova de type Ia : environ � 0:07M�.

1.4 Nucl�eosynth�ese

Il est commun�ement admis que la plupart des �el�ements plus lourds que l'h�elium ont �et�e
synth�etis�es dans les �etoiles. Les �el�ements plus lourds que le fer (comme l'or ou l'uranium)
seraient synth�etis�es exclusivementdans les supernovae de type II ([Wheeler et Harkness, 1990]).

La nucl�eosynth�ese se produit dans les supernovae de type II lors du passage de l'onde de
choc dans les couches de carbone, d'oxyg�ene et de n�eon de l'�etoile (processus par capture
de protons, ou processus p, [Schatzman et Praderie, 1990]). Le r�esultat d�epend surtout
de la temp�erature : ainsi, �a T � 4:109K, la combustion du silicium jusqu'�a l'�equilibre
nucl�eaire statistique produit du 56Ni , et dans les couches sup�erieures, les �el�ements pr�e-
cit�es ne brûlent que partiellement. Le ux intense de neutrons permet la nucl�eosynth�ese
par le processus de capture rapide de neutrons, ou processus r. En�n, la nucl�eosynth�ese
induite par les neutrinos conduit �a la formation d'�el�ements fragiles, comme 19F.

Les supernovae de type Ia produisent de grandes quantit�es d'�el�ements du pic du fer
(elles seraient responsables de la moiti�e du fer produit par les supernovae), mais elles
contribuent aussi de mani�ere non n�egligeable �a l'abondance des �el�ements interm�ediaires.

Les �etoiles parentes de supernovae de type Ia et de type II ont des dur�ees de vie
di��erentes, elles participent donc �a l'�evolution chimique des galaxies avec des �echelles de
temps di��erentes. Les supernovae de type II, Ib, Ic sont responsables de l'enrichissement
en �el�ements lourds pendant les premi�eres phases de l'�evolution galactique.

En revanche, les supernovae de type Ia contribuent �a la production des �el�ements lourds
pendant les phases tardives de l'�evolution galactique. Il est di�cile d'�evaluer l'�echelle de
temps de ce processus, car contrairement aux type II, la dur�ee de vie de l'�etoile parente
est moins ais�ement d�etermin�ee.

En moyennant sur une mod�elisation de la distribution en masse M des �etoiles massives
(M � 8M�) �a leur naissance, il est possible d'estimer la quantit�e de chaque �el�ement
lourd produite par les supernovae de type II. Cette quantit�e est normalis�ee �a la quantit�e
de fer produite. Les mod�eles d'explosion de type Ia permettent aussi de pr�edire la quantit�e
(relative au fer) d'�el�ements lourds �eject�es, mais le taux d'explosion des supernovae de type
Ia ne se calcule pas facilement. Pour rem�edier �a cette di�cult�e, on suppose qu'il existe une
relation de proportionnalit�e (qui d�epend du type de la galaxie) entre le taux de supernovae
de type II et le taux de supernovae de type Ia :

RIa = �RII (1.33)
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On ajoute alors la contribution des supernovae de type II aux supernovae de type Ia en
pond�erant avec le coe�cient de proportionnalit�e.
La distribution des abondances ainsi obtenue est compar�ee aux abondances solaires, ce

qui permet d'ajuster la valeur de � pour notre Galaxie ([Nomoto, 1997]) :

RIa = 0:12RII (1.34)

La valeur de � ainsi estim�ee permet de reproduire les abondances solaires pour un grand
nombre d'�el�ements (�gure 1.15). Elle est du même ordre de grandeur que celle donn�ee par
la mesure des taux d'explosion dans les galaxies de même type (Sbc) que la Galaxie.
La production du fer galactique par les supernovae de type Ia est e�ectu�ee �a une �echelle

de temps \longue". Les supernovae de type Ia peuvent donc être utilis�ees comme horloges
galactiques ([Nomoto, 1997]).

1.5 Taux d'explosion de supernovae de type II et mo-

d�ele d'�evolution des galaxies

Nous utilisons dans cette section le mod�ele d'�evolution spectrale de galaxies p�egase 3

([Fioc et Rocca-Volmerange, 1997]) pour calculer le taux d'explosion des supernovae de
type II.
p�egase permet de synth�etiser l'�evolution du spectre d'une galaxie en fonction du temps

�a partir des ingr�edients suivants :

{ une biblioth�eque de spectres stellaires �etendue de l'UV au proche infra-rouge

{ une mod�elisation de l'�emission n�ebulaire

{ une mod�elisation de l'extinction en fonction de l'�evolution en m�etallicit�e Z(t)

{ des trac�es d'�evolution des �etoiles dans le diagramme luminosit�e-couleur de Hertzsprung-
Russell

{ une fonction de masse initiale des �etoiles (IMF 4), c'est-�a-dire la distribution en
masse dN?=dm des �etoiles �a leur naissance.

{ un taux de formation d'�etoile � (t) = dN?=dt

Ce mod�ele permet de reproduire les comptages de galaxies dans les bandes bj, I et K en
adoptant les fonctions de luminosit�e par type de galaxies et les d�ecalage vers le rouge de
formation indiqu�es dans le tableau 1.3 ([Fioc et Rocca-Volmerange, 1997]). La fonction de
luminosit�e, qui donne le nombre de galaxies dNgal par unit�e de volume et par magnitude
absolue M est param�etris�ee ici par la fonction de Schechter :

dNgal

dM
= �� 10

�0:4�(�+1)�(M�M�) exp
�
�10�0:4�(M�M�)

�
(1.35)

3. Pour Projet d'�Etude des GAlaxies par Synth�ese �Evolutive

4. Pour Initial Mass Function.
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Les supernovae

type galaxie E S0 Sa Sb Sbc Sc Sd Im
� (10�3 M�:Myr�1) 2 1 0.5 0.35 0.2 0.1 0.07 0.05

âge (Gyr) 13 13 13 13 13 12 10 4.5
de formation

M=LB (M�=LB�) 5.090 4.830 4.430 4.290 4.120 3.830 3.710 3.750
M=LV (M�=LV�) 4.250 4.080 3.920 3.960 4.080 4.140 4.250 4.860

SN II (10�7=Myr=M�) (0.343) (0.407) 0.752 1.220 2.120 2.670 2.640 2.650

Tab. 1.4 { Param�etres en entr�ee du mod�ele, et pr�edictions pour la luminosit�e par unit�e

de masse M=LB et M=LV et le nombre de supernovae de type II par unit�e de masse et par

million d'ann�ees. Le taux de supernovae de type II dans les galaxies �evolu�ees (E et S0)

est indiqu�e entre parenth�eses : le taux de formation d'�etoile adopt�e ici n'est pas adapt�e �a

ce type de galaxie.

p�egase fournit le nombre de supernovae de type II (�etape �nale de la vie des �etoiles
de masse M � 8M�) explosant par unit�e de masse et par million d'ann�ees dans chaque
type de galaxie. Nous allons en d�eduire le taux d'explosion de supernovae de type II en
SNu, c'est �a dire par 1010 L�V (ou L�B) et par si�ecle. La d�ependance en h2 du taux est
supprim�ee, puisqu'il est obtenu par un calcul th�eorique ind�ependant de h.

Nous adoptons :

{ les trac�es d'�evolution de masse \Padova" propos�ee par [Bressan et al., 1993]

{ la fonction de masse initiale polynomiale de [Rana et Basu, 1992] :

d(logN?)

d(logm)
= 1:548 � 1:513 logm� 0:395(logm)2 (1.36)

+0:502(logm)3 � 0:169(logm)4

{ un taux de formation d'�etoile proportionnel �a la fraction de gaz g(t) disponible dans
la galaxie :

� (t) = �g(t)

Les param�etres correspondants �a chaque type de galaxie sont indiqu�es dans le tableau
1.4, ainsi que les r�esultats donn�es par p�egase. Nous en d�eduisons (tableau 1.5) le taux de
supernovae en SNu pour chaque type de galaxie, puis le taux somm�e sur tous les types de
galaxie en pond�erant chaque type par les coe�cients gi du tableau 1.3. Les taux obtenus
pour les galaxies r�ecentes (Sbc, Sc, Sd, et irr�eguli�eres) sont en accord avec ceux mesur�es
par [Cappellaro et al., 1997] en regroupant plusieurs recherches photographiques (tableau
1.6). Notons par contre que le taux pr�edit pour les galaxies �evolu�ees (elliptiques et S0) est
trop �elev�e. Ce pourrait être dû �a un exc�es de formation tardive d'�etoiles, qu'on pourrait
corriger en adaptant la loi d�ecrivant le taux de formation d'�etoiles.
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type de la galaxie E S0 Sa Sb Sbc Sc Sd Im

poids 0.066 0.250 0.178 0.191 0.096 0.064 0.129 0.026

R ( =1010L�B=si�ecle) (0.175) (0.197) 0.333 0.523 0.873 1.023 0.979 0.994

total 0.673

R ( =1010L�V =si�ecle) (0.146) (0.166) 0.295 0.483 0.865 1.105 1.122 1.288

total 0.697

Tab. 1.5 { Taux de supernovae de type II en SNu calcul�es avec p�egase pour chaque

type de galaxie. Le taux de supernovae de type II dans les galaxies �evolu�ees (E et S0) est

indiqu�e entre parenth�eses : le taux de formation d'�etoile que nous avons adopt�e pour ce

calcul n'est pas adapt�e �a ce type de galaxie. Le total est obtenu en e�ectuant une somme

pond�er�ee sur toutes les galaxies, en excluant les types E et S0.

type de la galaxie Sa-Sb Sbc-Sd

p�egase ( =1010 L�B=si�ecle) 0.431 0.974
[Cappellaro et al., 1997] (h275=10

10 L�B=si�ecle) 0:40 � 0:19 0:88 � 0:37

Tab. 1.6 { Comparaison des taux de supernovae pr�edits par p�egase et mesur�es par

[Cappellaro et al., 1997] (h = 0:75) pour les galaxies r�ecentes. Le facteur h75 est d�e�ni

par h75 = H0=(75 km s�1Mpc�1). La pr�ediction et la mesure sont en accord.

1.6 Taux d'explosion de supernovae de type Ia et mo-

d�ele d'�evolution de l'Univers

Contrairement aux supernovae de type II dont les �etoiles parentes | massives | ont
une courte dur�ee de vie, les supernovae de type Ia sont associ�ees �a une �echelle de temps
longue caract�eristique des �etoiles de faible masse. Ainsi, si les supernovae de type II tracent
instantan�ement le taux de formation d'�etoile, les supernovae de type Ia en r�ev�ele l'histoire.
Toutes les �etoiles de faible masse n'explosent pas en supernova de type Ia. Le taux

d'explosion R de supernovae de type Ia que l'on obtiendrait apr�es une amb�ee instan-
tan�ee de formation d'�etoile d�epend du type de sc�enario d'explosion choisi ainsi que de
la distribution des param�etres le caract�erisant (s�eparation initiale et rapport des masses
des deux compagnons par exemple). En e�et, ces param�etres r�eglent l'�echelle de temps
de l'�evolution des deux �etoiles jusqu'�a l'explosion. Le taux d'explosion instantan�e calcul�e
par [Ruiz-Lapuente et Canal, 1998] est pr�esent�e en �gure 1.16 pour ces deux sc�enarios: on
constate que le mod�ele de coalescence de deux naines blanches est associ�e �a une �echelle
de temps plus courte que le mod�ele d'accr�etion de l'hydrog�ene d'un compagnon.
En�n, comme nous le verrons au chapitre 2, les comptages d'objets sont tr�es sensibles

aux param�etres cosmologiques: le taux de supernovae re�ete donc par ailleurs la g�eom�etrie
de l'univers.
Le nombre de supernovae de type Ia rIa(t) explosant par unit�e de volume et par unit�e

de temps est �egal au taux de formation d'�etoile (SFR) convolu�e au taux d'explosion
\instantan�e" R ([Ruiz-Lapuente et Canal, 1998]):

rIa(t) =

Z t

0

R(� ) SFR(t� � ) d�
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Ce taux peut être ensuite converti en taux par ann�ee et par unit�e de d�ecalage vers le
rouge ou par unit�e de magnitude apparente �a la d�ecouverte (ce qui n�ecessite un mod�ele
cosmologique).
Le nombre croissant de supernovae lointaines d�ecouvertes permet maintenant de me-

surer le taux d'explosion de supernovae de type Ia en fontion du d�ecalage vers le rouge
([Pain et al., 1996]), et de le comparer au calculs th�eorique, donc de tester les mod�eles
d'�evolution du taux de formation d'�etoile ainsi que les mod�eles cosmologiques. Une com-
paraison du calcul et des observations est pr�esent�e en �gure 1.16, ainsi que les ingr�edients
(SFR(t) et R(t)) utilis�es ([Ruiz-Lapuente et Canal, 1998]).
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Fig. 1.16 { En haut: variation du taux de formation d'�etoile en fonction du d�ecalage

vers le rouge ([Madau, 1997]). Au milieu: taux d'explosion instantan�e de supernovae de

type Ia calcul�e pour deux sc�enarios di��erents: coalescence de deux naines blanches (DD)

et accr�etion de l'hydrog�ene d'une �etoile compagnon (syst�eme cataclysmique CS). En bas:

comparaison du taux d'explosion de supernovae de type Ia ainsi calcul�e et du taux mesur�e

par [Pain et al., 1996]. Le calcul est e�ectu�e pour les 2 deux sc�enarios DD et CS. A

gauche, les courbes sont binn�ees �a 0.5 magnitude pour la comparaison aux observations.

(d'apr�es [Ruiz-Lapuente et Canal, 1998])
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Chapitre 2

Supernovae et Cosmologie

Les supernovae sont de bons indicateurs de distance du fait de leur grande lumi-
nosit�e intrins�eque: MB = �18:29 + 5 log h magnitude pour les supernovae de type Ia
([Vaughan et al., 1995], et jusqu'�a �18:1+5 log h magnitude pour les supernovae de type
II ([Patat et al., 1994]).
L'identit�e de l'�etoile parente et les m�ecanismes d'explosion sont assez bien �etablis,

puisque les mod�elisations reproduisent les courbes de lumi�ere et les spectres observ�es.
Les supernovae sont donc des outils particuli�erement adapt�es �a la cosmologie.
Je rappellerai d'abord dans la section 2.1 le mod�ele d'Univers de Friedmann-Robertson-

Walker, les param�etres cosmologiques d�ecrivant son �evolution pass�ee et �a venir ainsi que les
estimations r�ecentes qui en sont faites. Je pr�esenterai ensuite les utilisations cosmologiques
des supernovae de type Ia et II.

2.1 Cosmologie: formalisme et param�etres

Nous explicitons dans la section 2.1.1 les quantit�es que nous utiliserons par la suite:
la distance lumineuse, la distance angulaire et le nombre d'objets (dans l'hypoth�ese o�u
leur population n'�evolue pas) par angle solide et par unit�e de d�ecalage vers le rouge.
Leur expression en fonction du d�ecalage vers le rouge d�epend du mod�ele cosmologique
adopt�e, pr�esent�e en section 2.1.2. L'inuence des param�etres cosmologiques | la vitesse
d'expansion de l'Univers H0, le param�etre de densit�e de mati�ere de l'Univers 
M 0 et
la constante cosmologique r�eduite 
�0 | est �etudi�ee en section 2.1.3. Le diagramme de
Hubble permet d'estimer ces trois param�etres: son utilisation est explicit�ee dans la section
2.1.4. En�n, nous pr�esenterons succinctement dans la section 2.1.5 quelques estimations
r�ecentes des param�etres cosmologiques, ainsi que les contraintes impos�ees par les mesures
d'une borne inf�erieure �a l'âge de l'Univers.

2.1.1 Distances et volumes dans l'Univers

Nous pr�esentons ici la m�etrique adopt�ee pour d�ecrire l'Univers, ainsi que les notions de
distances et de volumes qui s'y rapportent.
� La m�etrique de Friedmann-Robertson-Walker
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Nous faisons ici l'approximation g�en�eralement admise que notre univers est homog�ene
et isotrope. Sa g�eom�etrie peut alors être d�ecrite par la m�etrique de Friedmann-Robertson-
Walker:

ds2 = �c2dt2 +R2(t)

�
dr2

1 � kr2
+ r2(d�2 + sin2 � d�2)

�
; (2.1)

o�u r; �; � sont les coordonn�ees comobiles, et R(t) le param�etre d'�echelle. La constante
k peut prendre les valeurs �1; 0; 1 ce qui correspond �a une courbure n�egative, nulle ou
positive.

k = +1 =) univers \ferm�e"
k = �1 =) univers \ouvert"
k = 0 =) univers \plat"

(2.2)

Introduisons la coordonn�ee comobile:

d� =
drp

1� kr2
(2.3)

Selon la valeur de k, r s'exprime en fonction de � di��eremment :

r = S(�)
k = +1 =) S(�) = sin(�)
k = �1 =) S(�) = sinh(�)
k = 0 =) S(�) = �

(2.4)

Nous pouvons donc r�e�ecrire la m�etrique :

ds2 = �c2dt2 +R2(t)
�
d�2 + S2(�)(d�2 + sin2 � d�2

�
; (2.5)

Ainsi, la distance d` mesur�ee par radar le long du trajet d'un photon entre deux points
(�; 0; 0; t) et (�+ d�; 0; 0; t+ dt) est proportionnelle au facteur R(t):

d` = R(t)d�

et la vitesse relative de ces deux points est proportionnelle �a la distance qui les s�epare,
par l'interm�ediaire du param�etre de Hubble H(t):

dv = H(t)d`; H(t) �
_R(t)

R(t)

Sa valeur actuelle est la constante de Hubble, positive, qu'on �ecrit:

H0 = 100h km s�1Mpc�1; 0 < h < 1

L'univers est donc actuellement en expansion.
La loi d'expansion a�ecte aussi les longueurs d'onde. Un signal �emis �a la longueur d'onde

�E au point (�; 0; 0) �a l'instant t est re�cu en (0; 0; 0) �a t0 �a une longueur d'onde �O d�ecal�ee
vers le rouge d'un facteur z:

�0 = (1 + z)�E (2.6)
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o�u z est d�e�ni par :

1 + z =
R0

R(t)
(2.7)

en posant:
R0 = R(t0)

La coordonn�ee radiale de la source � et l'instant d'�emission tE sont li�es par la relation:

� =

Z tE

t0

c dt

R(t)
=

Z R(tE)

R0

c dR

R _R
(2.8)

En comparant les �equations 2.7 et 2.8, on constate que la position � de la source est une
fonction du d�ecalage vers le rouge z:

� = �(z)

Seule la connaissance de l'�evolution du param�etre d'expansion R en fonction de t permet
d'expliciter cette fonction. En posant R(t) = R0 (1 +H0(t� t0)� 1=2 q0H2

0 (t� t0)2) on
peut en calculer un d�eveloppement limit�e:

� =
c

R0H0

�
z � 1

2
(1 + q0)z

2 + : : :

�
(2.9)

o�u le param�etre q0, d�e�ni par:

q0 � �
�R(t0)
_R(t0)2

R0

est la d�ec�el�eration de l'expansion, �a notre �epoque.

� Distance lumineuse

La distance �̀ ne peut être mesur�ee entre deux points situ�es �a une grande distance l'un
de l'autre: elle suppose la pr�esence d'observateurs e�ectuant la mesure en aboutant leurs
r�egles le long de la ligne de vis�ee. Par contre, pour un objet de luminosit�e absolue L (qui
est l'�energie �emise par unit�e de temps), nous pouvons mesurer le ux re�cu F (l'�energie
re�cue par unit�e de temps et par unit�e de surface). La distance lumineuse est alors d�e�nie
par :

d2L =
L

4�F (2.10)

Dans un univers statique et euclidien, la distance lumineuse serait identique �a la distance
euclidienne.
Supposons la source situ�ee en rE et l'observateur en rO = 0. L'observation du signal

�emis �a tE est e�ectu�ee de nos jours, �a t0. La sph�ere de centre rE passant par rO = 0 a une
surface 4�R2

0r
2
E. En tenant compte du facteur (1 + z) dû �a la dilatation du temps, et du

facteur (1 + z) dû �a la perte d'�energie des photons caus�ee par le d�ecalage vers le rouge,
dL s'�ecrit:

dL = R0 rE (1 + z) = R0 S(�) (1 + z)
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La coordonn�ee � peut s'exprimer en fonction de z, et la fonction S est connue par 2.4.
La distance lumineuse dL est donc elle-même une fonction du d�ecalage vers le rouge :

dL = dL(z)

En utilisant la relation approch�ee 2.9, il vient:

dL =
c

Ho

z

�
1 +

1

2
(1� q0) z + : : :

�

Ainsi, pour de petits d�ecalages vers le rouge , la distance lumineuse est proportionnelle
au d�ecalage vers le rouge z:

z � 1 dL �
cz

H0

(2.11)

� Distance angulaire

On peut aussi estimer la distance d'un objet en comparant son diam�etre D, suppos�e
connu, au diam�etre angulaire apparent � que l'on mesure. On parle alors de distance
angulaire dA:

dA =
D

�

Dans le syst�eme de notation d�e�ni au paragraphe pr�ec�edent, le diam�etre D est l'arc joi-
gnant les points (rE; � = 0; � = 0) et (rE; � = �; � = 0): D = R(tE)rE�. Deux photons
issus de chaque extr�emit�e de l'arc atteignent l'observateur O sous le même angle �, puis-
qu'ils se d�eplacent selon les g�eod�esiques � = cste; � = cste. L'angle � est donc bien le
diam�etre angulaire apparent. La distance angulaire est alors �egale �a :

dA = R(tE) rE =
dL

(1 + z)2

La distance angulaire peut donc être approxim�ee, dans le domaine des petits z par:

dA =
c

Ho

z

�
1 � 1

2
(3 + q0) z + : : :

�

Bien sûr, dans la limite des petits z, distance angulaire et distance lumineuse sont
�equivalentes:

z � 1 dA �
cz

H0

(2.12)

� Comptages

Du fait de l'expansion, la densit�e d'une population d'objets dont on suppose que le
nombre total n'a pas �evolu�e, par exemple des galaxies, d�epend du d�ecalage vers le rouge
z (ou similairement de la distance) �a laquelle elle est mesur�ee.
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Le nombre de galaxies par unit�e de volume comobile nc est par hypoth�ese constant.
Nous le mesurons au point (t; r; 0; 0):

nc =
dNgal

dVc

o�u l'�el�ement de volume comobile est:

dVc = S2(�)d� sin �d�d� = S2(�)d�d
 (2.13)

Nous pouvons exprimer � en fonction de z, par exemple par la relation approch�ee 2.9.
Alors, au d�ecalage vers le rouge z, l'�el�ement de volume comobile s'�ecrit :

dVc =

�
c

H0R0

�3

z2(1 � 2(q0 + 1)z + : : :) dzd


A notre �epoque, le nombre de galaxies par unit�e de volume, donn�e par les comptages de
galaxies est :

n0 =
dNgal

dV0
=

1

R3
0

dNgal

dVc

Ainsi, la densit�e de galaxies mesur�ee �a un d�ecalage vers le rouge z peut être approxim�ee
par:

dNgal

dzd

= n0

�
c

H0

�3

z2 [1� 2(q0 + 1)z + : : :]

Dans la limite des petits z, elle est �egale �a:

z � 1
dNgal

dzd

� n0

�
c

H0

�3

z2

2.1.2 Mod�eles cosmologiques

L'�equation de Friedmann, qui r�egit l'�evolution de R(t) dans un univers domin�e par le
vide et la mati�ere, se d�eduit des �equations de la relativit�e g�en�erale:

H2 �
 

_R

R

!2

=
8�G

3
�M +

�

3
� k

R2
(2.14)

Il en est de même pour l'�equation de conservation de la mati�ere:

�M /
1

R3
(2.15)

H est le param�etre de Hubble, mesurant le taux d'expansion de l'Univers, �M la densit�e de
mati�ere. � d�esigne la constante cosmologique, introduite par Einstein dans les �equations
de la relativit�e g�en�erale a�n d'assurer l'existence d'une solution statique.
La pr�esence de la constante cosmologique � est �equivalente �a celle d'une densit�e du vide

�vide , dont le tenseur �energie-impulsion, invariant Lorentzien, se doit d'être proportionnel
�a ��� = diag(1;�1;�1;�1). La constante cosmologique, la densit�e du vide et la pression
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du vide Pvide sont donc constantes au cours du temps, et reli�ees par l'�equation: �vide =
�=8�G = �Pvide=c2. La pression n�egative permet de compenser exactement, lors d'un
changement de volume adiabatique, la variation de densit�e d'�energie dûe �a la variation de
volume:

�vide = cste

Ainsi, trois termes contribuent �a l'expansion de l'Univers: un terme de mati�ere, un
terme dû �a la constante cosmologique et un terme de courbure.
Il est commode d'introduire les trois param�etres cosmologiques suivants: la densit�e de

mati�ere r�eduite 
M , la constante cosmologique r�eduite| ou encore densit�e du vide r�eduite

� | et le param�etre de courbure K:


M =
8�G�M
3H2

; 
� =
�

3H2
; K =

kc2

R2H2
; (2.16)

Les valeurs actuelles de ces param�etres sont 
M 0, 
�0 etK0. Avec ces nouvelles notations,
l'�equation 2.14 s'�ecrit simplement:

1 = 
� + 
M +K = 
� + 
M +
kc2

R2H2
(2.17)

La g�eom�etrie de l'univers d�epend donc simplement de la somme 
M + 
�:

k = +1 =) 
M + 
� > 1 univers ferm�e
k = �1 =) 
M + 
� < 1 univers ouvert
k = 0 =) 
M + 
� = 1 univers plat

(2.18)

Le param�etre de d�ec�el�eration de l'Univers q0 introduit pr�ec�edemment s'exprime en
fonction de 
M 0 et 
�0:

q0 =

M0

2
� 
�0 (2.19)

En utilisant l'expression 2.8 de �, la relation 2.7 entre le d�ecalage vers le rouge z et R(t),
l'�equation de Friedmann sous la forme 2.17, et l'�equation 2.15, la coordonn�ee comobile
radiale � s'exprime maintenant en fonction du d�ecalage vers le rouge z et des param�etres
cosmologiques:

� =
p
jK0j

Z z

0

dzp
(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0z(2 + z)

(2.20)

Rappelons que commeK0 = 1�
M 0�
�0, cette expression ne d�epend donc que de 
M 0

et 
�0.
Nous pouvons maintenant expliciter les di��erentes quantit�es introduites �a la section

pr�ec�edente:

� Distance lumineuse
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Si k = �1 :

k = �1 dL(z) =
c(1 + z)

H0

p
jK0j

�

S
 p
jK0j

Z z

0

dzp
(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0 z(2 + z)

!

et si k = 0, c'est-�a-dire 
�0 + 
M 0 = 1:

k = 0 dL(z) =
c

H0

(1 + z) �Z z

0

dzp
(1 + z)2(1 + 
M0 z)� 
�0 z(2 + z)

En�n, si la constante cosmologique est nulle, l'int�egrale est calculable analytiquement:


� = 0 dL(z) =
2c

H0
M 0

(
M0z + (
M 0 � 2)(
p
1 + 
M 0z � 1))

La distance angulaire se d�eduit ais�ement de ces expressions, puisque dA = dL=(1 + z)2.
Notons que la quantit�e H0dL ou H0dA ne d�epend que de z, 
M 0 et 
�0.

� Comptages

En introduisant l'expression de la coordonn�ee � dans l'�equation 2.13, on obtient pour
les comptages d'objets, si k = �1 :

k = �1 dNgal

dzd

(z) = n0

c3

H3
0

1

jK0j
1p

(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0 z(2 + z)
�

S2
 p
jK0j

Z z

0

dzp
(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0 z(2 + z)

!

et si k = 0, c'est-�a-dire 
�0 + 
M 0 = 1:

k = 0
dNgal

dzd

(z) = n0

c3

H3
0

1p
(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0 z(2 + z)

�Z z

0

dzp
(1 + z)2(1 + 
M 0 z)� 
�0 z(2 + z)

De même, si la constante cosmologique est nulle, l'int�egrale est calculable analytiquement:


� = 0
dNgal

dzd

(z) = n0

c3

H3
0

1

q40(1 + z)3

�
zq0 + (q0 � 1)(

p
2q0z + 1)

�2
[1 � 2q0 + 2q0(1 + z)]

1
2

(2.21)
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� Âge de l'Univers

La connaissance de l'�evolution avec le temps de R(t) permet maintenant de calculer

l'âge t(z) =
R t
0
dt =

R R(t)
R0

dR= _R de l'Univers correspondant �a un d�ecalage vers le rouge

z = 1 �R0=R(t). L'âge de l'Univers �a notre �epoque correspond �a t(0).

t(z) =
1

H0

Z 1
1+z

0

dxp
(1 �
M 0 � 
�0) + 
M 0=x+ 
�0x

2
(2.22)

=
1

H0

Z 1
1+z

0

p
xdxp

x+ 
M 0(1 � x) + 
�0x(x2 � 1)
(2.23)

Cette int�egrale se calcule analytiquement lorsque 
�0 = 0 ou encore quand l'Univers est
plat, c'est-�a-dire 
�0 + 
M 0 = 1:


�0 = 0;
M 0 < 1: t(z) =

M 0

2H0(1� 
M 0)
3
2

�"
� cosh�1

�

�0z �
�0 + 2


�0z + 
�0

�
+
2
p
(1 � 
M0)(
M 0z + 1)


M 0(1 + z)

#


�0 = 0;
M 0 > 1: t(z) =

M 0

2H0(
M 0 � 1)
3
2

�"
cos�1

�

�0z � 
�0 + 2


�0z + 
�0

�
�

2
p
(
M 0 � 1)(
M 0z + 1)


M0(1 + z)

#


�0 = 0;
M 0 = 1: t(z) =
2

3H0(1 + z)
3
2


M0 + 
�0 = 1: t(z) =
2

3H0

p

�0

sinh�1

" p

�0p


M 0(1 + z)
3
2

#

2.1.3 Inuence des param�etres cosmologiques

Cette section s'appuie sur [Glan�eld, 1966] et [Carroll, Press, et Turner, 1992].

� L'expansion: le pass�e et l'avenir de l'Univers

L'�equation 2.24, o�u le param�etre � = tH0 d�esigne le temps en unit�es du temps de
Hubble 1=H0, met en �evidence l'inuence des param�etres de densit�e sur l'�evolution de
l'expansion:

1

R2
0

�
dR

d�

�2

= 1 + 
M 0(
R0

R
� 1) + 
�0

 �
R

R0

�2

� 1

!
� Ve�(R) (2.24)

Dans un univers en expansion o�u R augmente avec � , le param�etre de densit�e de mati�ere

M 0 gouverne un terme qui d�ecrô�t avec � , c'est-�a-dire qu'il ralentit l'expansion.
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Au contraire, le param�etre de densit�e du vide 
�0 est accompagn�e d'un terme crois-
sant, il acc�el�ere en cons�equence l'expansion. L'expansion tend asymptotiquement vers la
loi R / exp(

p
�=3 t). C'est pourquoi, si l'�energie du vide �etait modi��ee lors d'un hypoth�e-

tique changement de phase dans un pass�e lointain (avant la nucl�eosynth�ese) de mani�ere
�a ce que l'Univers soit �a cette �epoque domin�e par le vide, il s'en suivrait une phase d'ex-
pansion exponentielle de l'univers, encore appel�ee ination. Cette th�eorie qui impose la
valeur 
tot = 
M +
� = 1 permettrait d'expliquer l'origine de cette valeur. Elle explique
aussi pourquoi la temp�erature de corps noir du rayonnement cosmologique de fond est
particuli�erement uniforme dans le ciel 1: les di��erentes r�egions du ciel �etaient en contact
causal avant l'ination, puis ont �et�e formidablement �eloign�ees les unes des autres lors de
l'ination. Surtout, l'ination fournit un m�ecanisme �el�egant pour engendrer les inhomo-
g�en�eit�es qu'on observe dans l'univers (galaxies, amas, . . . ): les uctuations quantiques du
champ scalaire responsable de l'ination ont �et�e ampli��ees �a une �echelle macroscopique
pendant la phase d'expansion exponentielle.
Les di��erents sc�enarios d�ependent donc de l'inuence relative des termes gouvern�es par


M 0 et 
�0, et sont d�etermin�es en �etudiant la forme du potentiel e�ectif Ve� que repr�esente
la partie droite de l'�equation 2.24. Selon que ce potentiel a une ou deux racines, et que,
dans le cas de l'existence de deux racines, le minimum du potentiel est positif, nul ou
n�egatif, l'Univers sera en expansion �eternelle, ou se recontractera, et la valeur initiale du
facteur d'�echelle prendra les valeurs 0 (univers en explosion, ou big-bang), une valeur �nie
Rlim ou in�nie R = +1.
Les fronti�eres entre ces di��erentes destin�ees d�ependent des valeurs de 
M0 et 
�0. Ainsi,

l'Univers sera en �eternelle expansion si le terme de la constante cosmologique l'emporte,
soit:


�0 � 
�lim1 �
(

0 0 � 
M 0 � 1

4
M 0

n
cos
h
1
3
cos�1

�
1�
M 0


M 0

�
+ 4�

3

io3

M0 > 1

(2.25)

Une valeur �elev�ee de 
�0 � 
�lim2 conduit �a la situation o�u l'Univers s'est d'abord
contract�e d'un rayon in�ni �a un rayon �ni Rlim, puis est �a nouveau en expansion (ou
de mani�ere �equivalente, le potentiel e�ectif a deux racines, et son minimum est n�egatif).

�lim2 est d�e�ni par:


�0 �

8<
:


�lim2 = 4
M 0

n
cosh

h
1
3
cosh�1

�
1�
M 0


M 0

�io3

M 0 � 1

2


�lim2 = 4
M 0

n
cos
h
1
3
cos�1

�
1�
M 0


M 0

�io3

M 0 � 1

2

(2.26)

Dans un tel univers, le d�ecalage vers le rouge a une valeur limite sup�erieure zlim qui,
lorsque 
M0 est �x�ee, d�ecrô�t avec 
�0. La valeur maximale de zlim est donc atteinte pour

�0 = 
�lim2:

zlim � zmax = max(zlim) =
2(
�lim2 � 1)� 
M 0

3
M 0

(2.27)

Remarquons que zmax est une fonction d�ecroissante de 
M0. Ainsi, un d�ecalage vers le
rouge maximum zmax & 5 implique que la densit�e de mati�ere de l'univers soit inf�erieure �a

1. Les donn�ees du satellite cobe ont permis d'estimer les uctuations de temp�erature �a grande �echelle

�a �T=T � 10�5 ([G�orski et al., 1996] et [Bennett et al., 1996])
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M 0 . 0:01, ce qui semble exclu (voir section 2.1.5). L'existence d'objets �a un d�ecalage
vers le rouge z = 5:34 ([Dey et al., 1998]) permet donc d'�eliminer ces mod�eles sans big-
bang.
En�n, lorsque la valeur de 
�0 approche la valeur limite 
�0 . 
�lim2, sans toutefois

l'atteindre, (ou encore, lorsque le potentiel e�ectif a deux racines, et atteint un minimum
l�eg�erement positif), l'expansion ralentit autour de la valeur zmax. Les comptages devraient
montrer l'existence d'un surnombre d'objets au d�ecalage vers le rouge zmax, ce qui n'a pas
�et�e mis en �evidence �a ce jour.

0.5 1 1.5 2 2.5 3

-2

-1

0

1

2

3

ΩΛ

ΩM

0.5

∞

0.4

t 0
H0

= 

Pas de big-bang

expansion infinie

recontraction

Univers ferméUnivers ouvert
2/3

0.55

0.8
1.

2.

t 0
H0

= 

Fig. 2.1 { Diagramme 
�0-
M 0. En gris�e est indiqu�e le domaine des valeurs de 
M 0

et 
�0 correspondant �a un univers de rayon minimal �ni Rlim, pour lequel il n'y a donc

pas de big-bang. En trait plein est indiqu�ee la fronti�ere entre un univers en expansion

in�nie et un univers se recontractant au bout d'un temps �ni. En trait point-tiret on a

trac�e la fronti�ere entre un univers ferm�e et un univers ouvert. On a indiqu�e les isochrones

t0H0 = cste en trait tiret�e.

Les di��erentes situations envisag�ees ici sont r�esum�ees sur la �gure 2.1.

� L'âge de l'Univers

En examinant l'expression de l'âge de l'Univers en fonction de 
M 0 et 
�0 �etablie �a
la section pr�ec�edente, on constate que 
�0 gouverne un terme qui augmente l'âge de
l'Univers, alors que 
M 0 diminue ce dernier, car la mati�ere ralentit l'expansion. En�n,
augmenter la constante de Hubble diminue d'autant l'âge de l'Univers. Di��erentes va-
leurs de l'âge de l'Univers sont indiqu�ees en unit�es du temps de Hubble sur la �gure 2.1.
Ainsi, les valeurs limites de l'âge de l'Univers permettent d'imposer une limite au trio
(H0;
M 0;
�0).
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� Les distances
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Fig. 2.2 { Distance de luminosit�e en fonction du d�ecalage vers le rouge z, en unit�es

de rayon de Hubble. Les num�eros correspondent �a di��erentes valeurs de (
M 0; 
�0).
1:(0:01; 0), 2:(0:1; 0), 3:(0:3; 0:7),4:(0:3; 0), 5:(0:5; 0:5) et 6:(0:7; 0:3) et 7:(1:; 0). Notons
que les mod�eles 2 et 6 correspondent tous deux �a une valeur de q0 = 0:05.

Sur la �gure 2.2 est pr�esent�ee la distance lumineuse d'un objet en unit�es de distance de
Hubble en fonction du d�ecalage vers le rouge, pour plusieurs mod�eles d'Univers. Lorsque

�0 = 0, �a d�ecalage vers le rouge �egal, la distance diminue lorsque 
M 0 augmente. La
mesure conjointe de la distance lumineuse et du d�ecalage vers le rouge de plusieurs objets
devraient donc permettre d'estimer 
M 0 et 
�0, même si la s�eparation des mod�eles ne
devient signi�cative (� 20%) qu'autour de z � 1.

� Les comptages

En comparant �a la �gure 2.2 la �gure 2.3, o�u on a port�e l'�el�ement de volume dV=dzd

en fonction du d�ecalage vers le rouge pour plusieurs mod�eles d'Univers, on constate que
la s�eparation entre les di��erents mod�eles y est bien plus nette. L'�etude des comptages
semble donc plus adapt�ee �a la mesure de (
M0;
�0), mais l'�evolution avec z des objets
compt�es limite l'utilisation de cette m�ethode.

2.1.4 Le diagramme de Hubble

� Le diagramme de Hubble � � z
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Fig. 2.3 { Variation de l'�el�ement de volume en fonction du d�ecalage vers le rouge z, en

unit�e de volume de Hubble (c=H0)3. Les num�eros correspondent �a di��erentes valeurs de

(
M 0; 
�0). 1:(0:01; 0), 2:(0:1; 0), 3:(0:3; 0:7),4:(0:3; 0), 5:(0:5; 0:5) et 7:(1:; 0).

Le diagramme de Hubble est un outil tr�es utilis�e pour estimer les param�etres cosmolo-
giques. Il consiste �a porter simplement en abscisse le logarithme de la vitesse de r�ecession
cz de l'objet (ou de z) et en ordonn�ee le module de distance de l'objet d�e�nit par:

module de distance: � = 5 log

�
d(z; 
M 0;
�0)

10 pc

�
(2.28)

o�u d est une mesure de la distance exprim�ee en pc. Ainsi, il existe entre autres un module
de distance de luminosit�e �L et un module de distance angulaire �A. Le diagramme de
Hubble est donc un diagramme �L � z ou un diagramme �A � z.
Pour de petites distances, on obtient en utilisant 2.11 ou 2.12 une relation lin�eaire de

pente �egale �a 5, traduisant la relation:

�(z) = 5 log

�
cz

H0

�

L'intercept de cette droite �a la valeur cz = 1 est �egale �a 5 log(H0): c'est ainsi qu'on
d�etermine la valeur de H0.
A plus grandes distances, on devient sensible aux param�etres cosmologiques (
M 0;
�0):

d(z) =
cz

H0

D(z; 
M 0;
�0)

soit, pour le module de distance:

�(z) = �5 log(H0) + 5 log(cz) + 5 log(D(z; 
M 0;
�0))
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La d�eviation de la loi lin�eaire est donc mesur�ee par la quantit�e 5 log(D(z; 
M 0;
�0)) et
ne d�epend pas de H0. L'estimation de cette d�eviation permet de mesurer les param�etres
(
M 0;
�0). A�n d'explorer qualitativement le comportement de D en fonction de 
M 0

et 
�0, e�ectuons un d�eveloppement en s�erie �a l'ordre 1 en 
M 0 et 
�0 autour de (0; 0) :

D(z; 
M 0;
�0) � 1 + z (a00(z) + a10(z)
M 0 + a01(z)
�0) (2.29)

En comparant la courbe dans deux domaines de d�ecalage vers le rouge, �a z � 0 et z � �z,
on mesure la combinaison lin�eaire:


M 0 � �(�z)
�0 (2.30)

o�u � est �egal au quotient �a01(z)=a10(z). Quelques valeurs de a01(z), a10(z) et � en
fonction du d�ecalage vers le rouge z, dans le cas de la distance lumineuse dL (ou DL), sont
propos�ees dans le tableau 2.1. Un diagramme de Hubble bâti �a partir des distances d'un

D�ependance en 
M 0 et 
�0 de la distance lumineuse

�z a10(�z) a01(�z) �(�z) � �a01=a10
0 -0.25 0.50 2
0.2 -0.3 0.42 1.4
0.4 -0.35 0.37 1.0
0.6 -0.40 0.33 0.8
0.8 -0.45 0.30 0.7
1. -0.5 0.28 0.6
1.2 -0.55 0.26 0.5
1.5 -0.625 0.24 0.4

Tab. 2.1 { Di��erentes valeurs du coe�cient �(z) en fonction du d�ecalage vers le rouge

z (diagramme de Hubble en distance lumineuse). On retrouve bien �a z � 0 que dL �
cz(1 + 1

2
(1 � q0)z + : : :), o�u q0 = 
M0=2 � 
�0, qui correspond �a a10 = �0:25 et a01 =

0:5. L'utilisation d'un lot de supernovae de d�ecalage vers le rouge moyen �z permet de

d�eterminer la quantit�e 
M0 � �(�z)
�0 et non 
M0 et 
�0 s�epar�ement. A cette �n, il

faut comparer deux lots de supernovae de d�ecalages vers le rouge moyens su�samment

di��erents.

lot d'objets proches (z � 0) et de celles d'un lot d'objets lointains de d�ecalage vers le rouge
moyen �z permet donc d'estimer la combinaison lin�eaire 
M 0��(�z)
�0, et non d'e�ectuer
une mesure ind�ependante de 
M0 et 
�0. Par contre, en utilisant les distances de deux
lots d'objets lointains de d�ecalage vers le rouge moyen �z1 et �z2 di��erents, par exemple
�z1 � 0:5 et �z2 � 1:, cette mesure devient possible ([Goobar et Perlmutter, 1995]).
Ainsi, le diagramme de Hubble �L(z)� z ou �A(z)� z permet de mesurer la constante

de Hubble H0, et, si les objets sont su�samment distants, les param�etres cosmologiques
(
M 0; 
�0).

� Le diagramme de Hubble m� z
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Le module de distance �L n'est pas une observable (nous entendons par observable
une quantit�e directement mesurable d'apr�es les observations). Une m�ethode de mesure
est de comparer la mesure du ux re�cu d'un objet F �a sa luminosit�e L suppos�ee connue.
Rappelons la d�e�nitions des magnitudes bolom�etriques absolue et apparente:

Mb = �2:5 log
�
L=4�(10 pc)2

�
+ C (2.31)

mb = �2:5 log(F) + C (2.32)

D'apr�es l'�equation 2.10, elle sont li�ees par:

mb(z) = Mb + �L(z) (2.33)

Ainsi, de la mesure de mb et de la connaissance de Mb, on d�eduit �L.
Si on utilise pour tracer le diagramme �L � z une population d'objets de luminosit�e

L (ou de magnitude Mb) semblable | des chandelles standards | on peut de mani�ere
�equivalente porter en ordonn�ee la magnitude apparente mb(z): c'est alors un diagramme
magnitude - d�ecalage vers le rouge ou m� z. On obtient un diagramme similaire �a celui
de la �gure 2.2, simplement translat�e de Mb.
La d�ecomposition suivante:

mb(z) = Mb � 5 log(H0) + 5 log(cz) + 5 log(D(z; 
M 0;
�0)) (2.34)

permet de constater qu'on retrouve �a petite distance la relation lin�eaire de pente �egale �a
5, et l'intercept de cette droite �a la valeur cz = 1 est �egale �aM:

M = Mb � 5 log(H0) (2.35)

Pour utiliser le diagramme m � z pour d�eterminer H0, il faut que la magnitude absolue
Mb des chandelles standards soit connue: pour cela, on mesure le ux d'un �echantillon de
chandelles standard pour lesquelles on dispose d'une mesure de distance ind�ependante du
d�ecalage vers le rouge.
A plus grandes distances, l'�ecart �a la loi lin�eaire 5 log(D(z; 
M 0;
�0)) est bien identique,

qu'on utilise le diagramme �L(z)� z ou le diagramme m� z.
Ainsi, le diagramme de Hubble m(z) � z, permet aussi de mesurer la constante de

Hubble H0 (sous r�eserve de connâ�tre Mb), et, si les objets sont su�samment distants, les
param�etres cosmologiques (
M 0; 
�0).
Cependant, un e�et vient compliquer l'utilisation du diagramme de Hubble m(z)� z.
Les d�etecteurs utilis�es pour mesurer le ux ne sont sensibles qu'�a un domaine born�e du

spectre des ondes �electromagn�etiques. Le spectre de l'objet est d�ecal�e d'un facteur (1+ z)
et dilat�e du même facteur, on ne mesure donc pas le ux �emis dans le même domaine de
longueur d'onde pour deux objets de d�ecalages vers le rouge di��erents.
Reprenons le calcul de la distance lumineuse tel qu'il avait �et�e men�e pr�ec�edemment. La

source est toujours situ�ee en rE et l'observateur en rO = 0. L'instant d'�emission est tE et
l'instant d'observation de nos jours t0.
D�esignons par dn = uE(tE; �) d� dt le nombre de photons �emis entre tE et tE + dt et de

longueur d'onde comprise entre � et �+d� et par de = eE(tE; �) d� dt = (hc=�)uE(�; t) d� dt
l'�energie correspondante. On d�e�nit de même'O et �O, le nombre et l'�energie des photons
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re�cus par unit�e de surface par l'observateur entre l'instant tO et tO + dtO �a une longueur
d'onde comprise entre �O et �O + d�O . Les dn photons �emis �etant re�cus entre tO et
tO + dt� (1 + z), �a une longueur d'onde comprise entre �� (1 + z) et (�+ d�)� (1 + z)
et �a une �energie hc=(� � (1 + z)), les �egalit�es suivantes relient uE, eE, 'O, et �O:

'O(tO; �) =
1

S
uE

�
tE;

�

1 + z

�
� 1

(1 + z)2
(2.36)

�O(tO; �) =
1

S
eE

�
tE;

�

1 + z

�
� 1

(1 + z)3
(2.37)

o�u S = 4�R2
0r

2
E est la surface de la sph�ere de centre rE passant par rO = 0. On retrouve

dans l'�equation 2.37 le terme d�e�nissant la distance lumineuse: (1 + z)2S = 4�d2L(z),
auquel vient s'ajouter un troisi�eme facteur (1 + z) qui tient compte de la dilatation du
spectre.
Dans le �ltre de transmission T , les magnitudes absolues et apparentes s'�ecrivent, par

d�e�nition:

MT (tE) = �2:5 log
�Z 1

0

eE(tE; �)T (�) d�

�
+ CT (2.38)

mT (tO) = �2:5 log
�Z 1

0

�O(tO; �)T (�) d�

�
+ CT (2.39)

(2.40)

La constante CT est d�e�nie de telle sorte que dans les �ltres standard, une �etoile de
type A0 ait toujours la même magnitude. En tenant compte de 2.37, ces d�e�nitions se
r�e�ecrivent:

MT (tE) = �2:5 log
�Z 1

0

eE(tE; �)T (�) d�

�
+ CT (2.41)

mT (tO) = �2:5 log
�Z 1

0

1

(1 + z)3
eE

�
tE;

�

1 + z

�
T (�) d�

�
+ CT (2.42)

(2.43)

On appelle K-correction le terme tenant compte du d�ecalage spectral et de la dilatation
du spectre dans la bande passante du �ltre (la dilatation du temps et la perte d'�energie
des photons sont prises en compte dans la distance lumineuse):

KT (tE; z) = 2:5 log(1 + z)� 2:5 log

�R1
0

eE(tE; �=(1 + z))T (�) d�R1
0
eE(tE; �)T (�) d�

�

La relation entre la magnitude apparente d'un objet mesur�ee �a l'instant t dans le �ltre
T est alors semblable �a l'�equation 2.33, �a laquelle on ajoute la K-correction:

mT (tO; z) = MT (tE) + �L(z) +KT (tE) (2.44)

Remarquons qu'avec l'av�enement des d�etecteurs photo�electriques, les d�etecteurs ne me-
surent plus une �energie mais un nombre de photons. Les magnitudes sont donc d�e�nies
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par:

M

T (t) = �2:5 log

�Z 1

0

uE(t; �)T (�) d�

�
+ C


T (2.45)

m
T (t) = �2:5 log

�Z 1

0

'O(t; �)T (�) d�

�
+ C

T (2.46)

(2.47)

La constante C
T sert n�eanmoins �a convertir en �energie le nombre de photons mesur�es dans

la bande passante, la magnitude est donc toujours une mesure de ux d'�energie re�cu. En
tenant compte de l'�equation 2.37, on obtient:

M

T (t) = �2:5 log

�Z 1

0

uE(t; �)T (�) d�

�
+ C


T (2.48)

m
T (t) = �2:5 log

�Z 1

0

1

(1 + z)2
eE

�
t

1 + z
;

�

1 + z

�
T (�) d�

�
+ C

T (2.49)

(2.50)

La K-correction en nombre de photons:

K

T (t; z) = 2:5 log(1 + z)� 2:5 log

�R1
0
uE(t; �=(1 + z))T (�) d�R1
0

uE(t; �)T (�) d�

�

s'utilise donc comme la K-correction en ux:

m

T (t; z) =M


T (tE)) + �L(z) +K


T (tE) (2.51)

Notons que si les magnitudes �etaient strictement d�e�nies par le nombre de photons
mesur�e, sans conversion en �energie, il faudrait modi�er la notion de distance lumineuse
dL en d


L: d


L � dL=

p
1 + z, qui ne tiendrait plus compte de la perte en �energie des photons.

Si l'utilisation d'un �ltre requiert la prise en compte de la correction-K, d'autres cor-
rections peuvent être dûes aux objets mesur�es eux-mêmes. Ainsi, l'objet peut ne pas être
une chandelle standard parfaite. On peut d�e�nir alors des corrections vari�ees �a l'�equation
2.44, par exemple la correction d'�evolution E(z) tenant compte de la modi�cation de la
magnitude absolue des chandelles standards avec l'�epoque z �a laquelle on les observe.
Ainsi, la relation 2.33 devient:

m = M + � + corrections (2.52)

et le diagramme de Hubble m� z ne semble plus tr�es adapt�e �a la situation. Cependant,
en d�e�nissant mcorr: par:

mcorr: = m� corrections (2.53)

on peut maintenir l'illusion d'une relation 2.33 parfaite, et continuer �a utiliser le dia-
gramme mcorr:� z, qui a l'avantage de mettre en jeu deux observables.
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2.1.5 Estimation des param�etres cosmologiques

Nous suivons ici les articles de revue [Freedman, 1997] et [Dekel et al., 1997].

� Mesure de 
M 0

Le mod�ele de la nucl�eosynth�ese primordiale permet de pr�edire avec succ�es une valeur de
la densit�e de mati�ere baryonique concordant avec les abondances observ�ees du Deut�erium,
de l'H�elium 3, de l'H�elium 4 et du Lithium 7 [Fukugita et al., 1998]:

0:005 � 
bar h
2 � 0:013 (2.54)

L'estimation de la densit�e lumineuse de l'Univers propos�ee par [Fukugita et al., 1998]:


visible h � 0:0025

d�emontre que le mod�ele de la nucl�eosynth�ese primordiale pr�evoit au moins autant de
baryons que l'on en voit de nos jours, et implique qu'une partie des baryons de l'Univers
pourrait être sombre. Cependant, les �etudes de la dynamique des galaxies ou des amas de
galaxies conduisent �a une valeur de 
M 0 de l'ordre de 0:1 � 0:3, ce qui am�ene �a postuler
l'existence de mati�ere sombre non baryonique.
Plusieurs m�ethodes sont utilis�ees pour estimer 
M0. Nous pr�esentons tout d'abord la

m�ethode du rapport masse-luminosit�e M=L, qui consiste �a mesurer la luminosit�e L d'un
objet (par exemple un amas), �a en estimer la masse totale M , puis �a renormaliser cette
masse �a tout l'Univers en multipliant le rapportM=L par la densit�e lumineuse de l'Univers
L = 2�0:2 108hL�Mpc�3 ([Fukugita et al., 1998]). Cette m�ethode suppose que le rapport
M=L de la structure consid�er�ee est repr�esentatif du rapport M=L de l'Univers. Plusieurs
techniques permettent d'estimer la masse totale, que nous s�eparons en deux cat�egories:
les m�ethodes dynamiques et celles utilisant l'e�et de lentille gravitationnelle.
Une technique similaire est de mesurer la masse baryonique d'un objet Mbar, puis de

renormaliser sa masse totale M �a tout l'Univers en multipliant la fraction de baryon
fb = Mbar=M par la densit�e baryonique de l'Univers 
b calcul�ee par le mod�ele de la
nucl�eosynth�ese primordiale.
En�n, l'�etude de la formation des structures permet aussi d'estimer la densit�e de mati�ere

de l'univers.

? Estimation du rapport M=L | m�ethodes dynamiques:

La densit�e de mati�ere estim�ee en mesurant le rapport masse sur luminosit�e M=L

des structures consid�er�ees (galaxies, amas de galaxies) s'�ecrit:


M0 = 0:2

�
M=L

300hM�=L�

��
L

2� 108hL�Mpc�3

�
(2.55)

Pour d�eterminer le rapport M=L, la luminosit�e de la structure est directement me-
sur�ee, tandis que sa masse totale doit être calcul�ee.
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A l'�echelle des galaxies, la masse totale est calcul�ee en �etudiant la courbe de rotation
des galaxies spirales, ou en utilisant le th�eor�eme du viriel Egrav = �2Ec qui permet
de relier la dispersion de vitesse �a la masse dans les galaxies elliptiques. Le rapport
M=L ainsi d�etermin�e d�epend du choix du rayon R limitant l'extension du halo de la
galaxie: pour les spirales,M=L � 200h�(R=0:2Mpc)M�=L� et pour les elliptiques,
M=L � 400h � (R=0:2Mpc)M�=L� ([Bahcall et al., 1995]). Nous �evoquerons plus
en d�etail la mesure de 
M0 �a l'�echelle des galaxies lors de l'�etude de la mati�ere noire
Galactique pr�esent�ee au chapitre 3.

A l'�echelle des amas (soit quelques h�1Mpc), on peut de nouveau employer le th�eo-
r�eme du viriel pour d�eterminer la masse totale de l'amasMtot �a partir de la dispersion
de la distribution des vitesses particuli�eres radiales des galaxies de l'amas pond�er�ee
par la masse �r et du rayon gravitationnel de l'amas RG ([Sarazin, 1986]):

Mtot =
3RG�

2
r

G
(2.56)

Si �r est mesur�ee sur les galaxies de l'amas,RG peut être estim�e en ajustant un pro�l
mod�elis�e de distribution sur l'amas. Le rapportM=L d�etermin�e par [Carlberg et al., 1996]
est de M=L � 300hM�=L�.

Il est aussi possible de d�eterminer la masse totale d'un amas en �etudiant son contenu
en gaz chaud, dont l'�emission X provient du rayonnement par bremsstrahlung des
�electrons. L'�equation d'�equilibre hydrostatique (en sym�etrie sph�erique) relieM(< r),
la masse totale contenue �a l'int�erieur d'un rayon r, �a la densit�e du gaz �(r) et la
distribution de temp�erature du gaz T (r):

kB

�mp

�
d log �

dr
+
d log T

dr

�
T (r) = �GM(< r)

r2
(2.57)

(2.58)

o�u � d�esigne le poids mol�eculaire moyen du gaz. La temp�erature T (r) est d�etermin�ee
par spectroscopie X, et le pro�l en brillance de surface X permet de reconstruire
l'�emissivit�e, qui d�epend de �2 et de T . Cette estimation suppose donc que le gaz
est en �equilibre hydrostatique dans le potentiel de l'amas, hypoth�ese contredite
par l'observation d'amas accr�etant des galaxies ou d'autres amas. Cependant cette
hypoth�ese peut être adopt�ee jusqu'�a une certaine distance du centre de l'amas.
D'autre part, la d�eduction de � �a partir de celle de �2 suppose que le gaz est r�eparti
de mani�ere uniforme, sans agr�egats.

Les techniques utilisant le rapport M=L, qui font l'hypoth�ese que les galaxies, ou
le gaz chaud X, tracent la distribution de la mati�ere, conduisent �a l'estimation
([Freedman, 1997]):

M=L - th�eor�eme du viriel: 
M 0 � 0:1 � 0:3 (2.59)

Une m�ethode apparent�ee consiste �a utiliser le principe de moindre action (PMA)
pour reconstruire les trajectoires des galaxies du Groupe local ([Peebles, 1994]).
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Cette technique a �et�e �etendue par [Shaya et al., 1995] aux galaxies du Super Amas
Local. Elle conduit dans les deux cas �a la valeur de 
M 0:

M=L - PMA: 
M0 � 0:15 (2.60)

Elle pr�esente l'avantage d'utiliser des mesures locales pr�ecises, mais en traitant les
galaxies de mani�ere ponctuelle, elle pourrait sous-estimer la pr�esence de mati�ere
noire dans les halos �etendus des galaxies, et ne tient pas compte du fusionnement
des galaxies. A l'aide de simulations Monte-Carlo, [Branchini et al., 1994] estiment
que la densit�e de mati�ere ainsi calcul�ee est sous-estim�ee d'un facteur 2 �a 5.

En�n, il est possible d'estimer la masse totale d'un amas en comparant la distribu-
tion de la dispersion �212(r) des vitesses relatives des galaxies prises deux par deux et
la fonction de corr�elation �(r) des galaxies (th�eor�eme du viriel cosmique, ou TVC)
([Peebles, 1976]):

�212(r) / 
M 0r
2�(r) (2.61)

Cette m�ethode suppose qu'�a une �echelle < 1h�1Mpc, l'amas est statistiquement
stable, c'est-�a-dire que globalement, il ne s'e�ondre pas ou n'est pas en expansion.
[Davis et Peebles, 1983] obtiennent:

M=L - TVC: 
M 0 � 0:2 (2.62)

? Estimation du rapport M=L: utilisation de l'e�et de lentille gravitationnelle:

Les arcs gravitationnels sont les images multiples de galaxies provoqu�ees par un
amas de galaxies en avant plan jouant le rôle de lentille gravitationnelle. L'�etude de
la position et de la forme des arcs permet de reconstruire le potentiel gravitationnel
de l'amas, donc sa masse totale M �a une �echelle de � 0:5h�1Mpc. Le potentiel
est suppos�e elliptique, ou bimodal, comme pour l'amas Abell 370 ([Kneib, 1993])
dont l'image optique montre la pr�esence au centre de deux galaxies cD. Le succ�es
de ces mod�eles est tel qu'il permet la pr�ediction du lieu et de la forme d'images
secondaires, d�etect�ees par la suite ([Mellier et al., 1993]). La mod�elisation montre
que la distribution de mati�ere noire suit la distribution de la composante lumineuse,
en �etant toutefois bien plus concentr�ee. Pour des d�ecalages vers le rouge inf�erieurs
�a 0.3, l'inuence de la cosmologie est faible sur la d�etermination de la masse totale.
La d�etermination du rapport M=L � 100 � 300h�1M�=L� sur les amas MS2137-
23, A370, Cl0024+17, A32218 et A2390 ([Mellier et al., 1997]) est pratiquement
ind�ependante de la valeur adopt�ee pour 
�0. Elle conduit �a l'estimation suivante de

M 0:

M=L- Arcs gravitationnels: 
M 0 � 0:15� 0:3 (2.63)

La pr�esence d'un amas, si elle ne produit pas toujours les spectaculaires arcs gra-
vitationnels, d�eforme n�eanmoins les images des galaxies en arri�ere-plan de l'amas:
l'ellipticit�e de chaque galaxie est tr�es l�eg�erement augment�ee suivant les lignes de
champ du potentiel projet�e dans le plan image (e�et de cisaillement). Cet e�et se

57



Supernovae et Cosmologie

superpose �a la forme des galaxies, et seule une �etude statistique des cartes de ci-
saillement permet de reconstruire le potentiel de l'amas incrimin�e. Cette m�ethode �a
l'avantage de contraindre le potentiel de l'amas loin de son centre. A une �echelle de
� 1h�1Mpc, le rapport M=L ainsi calcul�e (par exemple sur l'amas A1689) varie de
� 150 � 400h�1M�=L�, qui se traduit par ([Mellier et al., 1997]):

M=L - Cisaillement: 
M 0 � 0:2� 0:5 (2.64)

Les arcs gravitationnels produits par le potentiel global de l'amas peuvent être
perturb�es par la pr�esence de halos autour des galaxies, qui modi�ent localement le
gradient du potentiel. La prise en compte de cet e�et de lentille entre la galaxie
source en arri�ere-plan et les halos des galaxies formant l'amas est n�ecessaire pour
expliquer certaines images multiples (voir �gure 2.4). Cette technique prometteuse
appliqu�ee �a un ensemble statistique d'amas (� 20, [Natarajan et al., 1997]) devrait
permettre d'estimer l'�etendue des halos des galaxies formant l'amas.

? Estimation de la fraction de baryons fb:

La quantit�e de mati�ere pr�esente dans un amas peut aussi être d�eduite du rapport fb
de la masse totale sur la masse baryonique, que l'on multiplie ensuite par la densit�e
de mati�ere baryonique telle qu'elle est pr�evue par le mod�ele de la nucl�eosynth�ese
primordiale:


M 0 =

�
fb

0:1

��1
�
�

b

0:1

�
(2.65)

La masse totale peut être calcul�ee au moyen des diverses m�ethodes d�ecrites pr�e-
c�edemment. La masse baryonique des galaxies est n�egligeable devant celle du gaz
chaud de l'amas. Pour estimer la masse baryonique, on ne tient compte que de
cette derni�ere. La masse du gaz chaud est d�eduite de sa densit�e, estim�ee �a partir
du pro�l de la brillance de surface en X, qu'on int�egre ensuite jusqu'�a un rayon
� 1:5h�1Mpc. [White et Fabian, 1995], cit�es par [Dekel et al., 1997], mesurent la
fraction de baryon �a :

fb = (0:03� 0:08)h�
3
2 (2.66)

Une valeur interm�ediaire de fb conduit �a l'estimation, en utilisant l'�equation 2.54:

Fraction de baryons: 
M0 = 0:1� 0:5h�
1
2 (2.67)

Cette valeur pourrait être augment�ee, soit par la pr�esence dans l'�equation hydrosta-
tique de la pression d'un champ magn�etique �eventuel, soit par une non-uniformit�e de
la distribution du gaz. Cependant, ces solutions ne sont pas actuellement favoris�ees
([Steigman et Felten, 1994]).

? Etude des grandes structures:

A l'�echelle de � 100Mpc, l'�etude du champ v des vitesses particuli�eres radiales
des galaxies de champ permet de reconstruire le potentiel des vitesses (m�ethode
potent). A partir de la description de la croissance lin�eaire des uctuations de
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Fig. 2.4 { L'amas Cl0024 + 1654 (z = 0:39) photographi�e par le t�elescope spatial Hubble
(HST). Les arcs g�eants sont les images d�eform�ees d'une galaxie spirale d'arri�ere-plan

(z = 0:85) par la lentille gravitationnelle produite par le potentiel de l'amas. (W.N. Col-

ley and E. Turner (universit�e de Princeton), J.A. Tyson (Laboratoire Bell Labs, Lucent
Technologies), NASA).
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mati�ere, on en d�eduit le potentiel gravitationnel, et le champ des uctuations de
densit�e de mati�ere � = ��=�:

�(x) = �(H0f)
�1r:v (2.68)

Dans le cadre de la th�eorie lin�eaire, le taux de croissance logarithmique f est prati-
quement constant en fonction du d�ecalage vers le rouge z jusqu'�a z � 0:5, et d�epend
fort peu de 
�0 (voir [Carroll, Press, et Turner, 1992]):

f(z; 
M 0;
�0) = 
M0
0:6

Il ne reste plus qu'�a comparer � au champ des uctuations de densit�e des galaxies.
On suppose que les deux sont reli�es par un param�etre b, le biais, de tel sorte que
�gal = b�. On ne peut donc mesurer que le rapport � = 
M 0

0:6=b. Il est probable
que les galaxies se forment pr�ef�erentiellement dans les r�egions de haute densit�e, et
qu'elles soient alors aussi concentr�ees que la mati�ere, soit b � 1. En utilisant le
catalogue de vitesses particuli�eres Mark III et en calculant �gal �a partir du relev�e �a
grand champ The IRAS 1.2 Jy redshift survey, [Sigad et al., 1998] mesurent:

� = 0:89� 0:12

et imposent la limite:

M�ethode POTENT: 
M0 > 0:33 si b > 0:75 (2.69)

� Le probl�eme de la constante cosmologique

On peut s�eparer la constante cosmologique �, qui s'interpr�ete naturellement comme
une �energie du vide en deux contributions: d'une part, l'�energie du vide des champs de
la physique des particules, et d'autre part, une constante cosmologique �0 dont la valeur
est inconnue. Ainsi, le param�etre 
�0 est la somme de ces deux contributions. La limite
raisonnable astrophysique 
�0 . 1 se traduit par une limite sur la somme

�

8�G
= j�vide +

�0

8�G
j < 10�47GeV4 (2.70)

Cependant, la physique des particules nous permet aussi d'estimer l'ordre de grandeur de
�vide. Ainsi, l'�energie du vide correspondant �a un champ scalaire (boson) est �egale �a:

�vide = }
k4max

16�2

o�u kmax est l'�echelle de la coupure de l'int�egrale �evitant la divergence \ultra-violette". En
choisissant l'�echelle de Planck, marquant la fronti�ere o�u il devient n�ecessaire de prendre
en compte la th�eorie quantique gravitationnelle, on obtient:

�vide � 1074GeV4 (2.71)

Ainsi, quelques 120 ordres de grandeur s�eparent les estimations 2.70 et 2.71. Une constante
cosmologique �0 ad hoc pourrait permettre de compenser, au 121-i�eme chi�re apr�es la
virgule, la densit�e du vide ainsi calcul�ee, mais ce sc�enario manque de vraisemblance !
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On peut supposer que la contribution de chaque champ fermionique (resp. bosonique)
�a l'�energie du vide est contrebalanc�ee par celle d'un champ bosonique (resp. fermionique)
de même masse, qui aurait alors la même valeur mais un signe oppos�e. La th�eorie de la
super-sym�etrie pr�evoit de tels partenaires. Cependant, si cette sym�etrie existe, elle est
spontan�ement bris�ee, et les masses des fermions et bosons se correspondant di��erent.
Même si pour quelques th�eories super-sym�etriques les termes divergents se compensent,
il reste un terme constant de l'ordre de:

�susyvide � m4
susy > 108GeV4 (2.72)

En�n, une transition de phase dans l'enfance de l'Univers par le m�ecanisme de Higgs
am�enerait l'�energie du vide d'une valeur nulle �a une valeur �vide � 1010GeV4 pour la
transition electro-faible, et �vide � 1060GeV4 pour la th�eorie de la Grande Uni�cation.
Plusieurs solutions sont recens�ees par [Carroll, Press, et Turner, 1992], et d�etaill�ees

dans [Weinberg, 1989]: le principe anthropique, qui peut se r�esumer par \Si les choses
�etaient di��erentes, nous ne serions pas l�a pour les voir", l'existence d'un champ scalaire
permettant d'annuler la constante cosmologique, ou une th�eorie de la gravit�e modi��ee.

� Mesures conjointes de 
M 0 et 
�0

Rappelons que l'existence d'objets �a un d�ecalage vers le rouge z = 5:34 ([Dey et al., 1998])
permet d'�eliminer le cas de �gure d'un univers sans big-bang, car la limite zmax > 5: im-
plique dans ce cas (�equation 2.27) que 
M 0 < 0:01.
Plusieurs techniques d'estimation conjointe de 
M 0 et 
�0 s'appuient sur le ph�enom�ene

de lentille gravitationnelle: nous pr�esentons ici quelques r�esultats.
Les supernovae de type Ia, en tant qu'indicateurs de distances, permettent aussi de

mesurer 
M 0 et 
�0: nous d�etaillerons plus particuli�erement cette m�ethode dans la section
2.3.4.
En�n, la mesure du spectre des anisotropies du rayonnement cosmologique par les satel-

lites MAP et Planck Surveyor devraient permettre d'estimer les param�etres cosmologiques
H0, 
M 0 et 
�0 �a mieux que 1%.
Nous d�ecrivons ici des m�ethodes utilisant l'e�et de lentille gravitationnelle.

? Comptages de quasars subissant l'e�et de lentille gravitationnelle:

Dans une con�guration o�u la source S est �a un d�ecalage vers le rouge zS, la lentille L
�a zL et l'observateur O �a z = 0, la force d'une lentille est caract�eris�ee par la quantit�e
H0F (zL; zS; 
M 0;
�0) = DOLDLS=DOS ([Kneib, 1993]). Plus F est grande, moins
la distribution de masse doit être dense pour induire des distorsions importantes.
F d�epend peu de 
M0, mais lorsque le d�ecalage vers le rouge de la source est
su�samment grand, F est tr�es sensible �a la valeur de 
�0. Ainsi, les d�ecalages vers
le rouge zS et zL �etant �x�es respectivement a 3 et 0.9, et les param�etres (
M 0;
�0)
prenant successivement les valeurs (0:1; 0), (1:; 0) et (0:1; 0:9), on a:

F (zS = 3:; zL = 0:9; 0:1; 0)� F (zS = 3:; zL = 0:9; 1; 0)� 1
2 F (zS = 3:; zL = 0:9; 0:1; 0:9)

La m�ethode du comptage de quasars s'appuie sur cette d�ependance. Elle est pr�e-
sent�ee dans [Fukugita et al., 1992]. La probabilit�e d� qu'un rayon lumineux �emis
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par une source situ�ee �a zS subisse un e�et de lentille gravitationnelle entre zL et
zL + dzL est proportionnelle �a F (zL; zS; 
M 0;
�0) ainsi qu'�a la densit�e de lentilles
(des galaxies dans le cadre de cette �etude) �a zL. Ces deux quantit�es augmentent no-
tablement avec 
�0. Ainsi, la probabilit�e qu'une population de quasars �a zS subisse
un e�et de lentille (qu'on estime en d�enombrant la fr�equence des images multiples de
quasars) varie d'un facteur 5 entre le mod�ele o�u (
M0;
�0) = (0:1; 0) et le mod�ele
o�u (
M 0;
�0) = (0:1; 0:9). Ce calcul s'appuie sur des mod�elisations des lentilles
(sph�eres isothermes), de leur population (densit�e et proportion des galaxies spirales
par rapport aux galaxies elliptiques, �evolution, extinction) ainsi que de la population
des sources (comptages de quasars en fonction de leur magnitude apparente).

A�n de comparer cette pr�ediction aux observations il faut tenir compte du pouvoir
s�eparateur �ni de l'appareillage optique, qui ne peut distinguer les images multiples
en de�c�a d'un angle de s�eparation limite (l'angle de s�eparation des images multiples
d�epend lui-même de 
M0 et 
�0). A cela s'ajoute un biais dû �a la magni�cation des
quasars par la population de lentilles, qui induit un e�et de s�election.

[Kochanek, 1996] a appliqu�e cette m�ethode �a plusieurs relev�es �a grand champ de
quasars et obtient une limite �a 95% de con�ance dans le cadre d'un univers plat:

comptages de quasars: si 
M 0 + 
�0 = 1 : 
�0 . 0:7 (95% L:C:) (2.73)

? Mod�elisation de lentilles gravitationnelles

Cette technique consiste �a �evaluer pour le syst�eme de lentille-source �etudi�e le rayon
angulaire critique �crit:([Im et al., 1997]. Les lignes critiques sont les lieux du plan
image d'ampli�cation in�nie 2. Le rayon critique est proportionnel �a l'e�cacit�e de
la lentille E = DLS=DOS ([Kneib, 1993]), qui comme la force F , d�epend peu de

M 0 mais devient sensible �a 
�0 pour peu que la source soit su�samment distante.
Ainsi, les d�ecalages vers le rouge zS et zL �etant �x�es respectivement a 3 et 0.9,
et les param�etres (
M0;
�0) prenant successivement les valeurs (0:1; 0), (1:; 0) et
(0:1; 0:9), on a:

E(zS = 3:; zL = 0:9; 0:1; 0)� E(zS = 3:; zL = 0:9; 1; 0)� 2
3 E(zS = 3:; zL = 0:9; 0:1; 0:9)

C'est pourquoi l'estimation du rayon critique pour un syst�eme Source-Lentille o�u la
source est tr�es �eloign�ee devrait permettre de contraindre la valeur de 
�0.

Cette �etude d�epend de la mod�elisation adopt�ee pour le potentiel de l'amas, ici une
sph�ere isotherme caract�eris�ee par une dispersion de vitesse estim�ee au moyen de
la relation de Faber-Jackson entre la dispersion de vitesse des galaxies E/SO et
leur luminosit�e. En mesurant �crit: �a partir de la position des arcs sur 7 lentilles,
[Im et al., 1997] proposent la valeur, pour un univers plat et une limite �a 68:3 % de
con�ance:

7 lentilles gravitationnelles, si 
M0 + 
�0 = 1 : 
�0 � 0:4� 0:8 (68.3 % L.C.) (2.74)

2. Il y a une seule ligne critique dans le cas d'une distribution isotherme circulaire ou elliptique et deux

dans le mod�ele non singulier avec rayon de coeur ([Kneib, 1993]).
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[Fort et al., 1997] appliquent �a l'amas Cl0024+1654 (voir �gure 2.4) une technique
de d�etermination du rayon critique correspondant �a une source �a grand d�ecalage
vers le rouge zS (une population de galaxies), ce qui permet d'obtenir un bras de
levier plus important pour la d�etermination de 
�0.

En e�et, les galaxies en arri�ere-plan subissent un e�et de loupe caus�e par la lentille,
qui a pour cons�equence de dilater et d'augmenter la profondeur du champ observ�e. Si
le nombre de galaxies N(> mlimite) de magnitude sup�erieure �a une magnitudemlimite

donn�ee augmente peu avec mlimite, la dilatation apparente du champ l'emporte sur
l'augmentation de la population visible caus�ee par l'augmentation de mlimite. On
observe alors une d�epl�etion du nombre de galaxies.

[Fort et al., 1997] ont �etudi�e la variation de densit�e de deux populations de galaxies
(une population bleue �a 26 < B < 27:5 et une population rouge �a 24 < I < 26:5)
de d�ecalage vers le rouge zS en fonction de la distance angulaire au centre de la
lentille. Ces comptages radiaux ont permis de pr�edire une distribution en d�ecalage
vers le rouge de la population bleue en accord avec la mesure du d�ecalage vers le
rouge des arclets bleus du syst�eme Cl0024 + 1654 et de contraindre les param�etres

M 0 et 
�0 (en supposant 
M 0 + 
�0 = 1) :

amas Cl0024 + 1654 : si 
M0 + 
�0 = 1 : 
�0 � 0:6� 0:9 (2.75)

Notons que cette borne inf�erieure, jointe �a la borne sup�erieure provenant des comptages
de quasars, r�eduit consid�erablement le domaine de valeur de 
�0 �a 
�0 � 0:65.

� Mesure de H0

Deux types de m�ethodes sont utilis�ees pour mesurer H0.

? L'�echelle de distances des c�eph�eides

Cette premi�ere m�ethode utilise le diagramme de Hubble (voir section 2.1.4), c'est-
�a-dire qu'elle s'appuie sur la comparaison de la vitesse de r�ecession d'une galaxie �a
une mesure de sa distance (�equation 2.11). Elle n�ecessite donc l'emploi d'indicateurs
de distance pouvant être utilis�es �a des distances du ot de Hubble, l�a o�u les vitesses
particuli�eres des galaxies contribuent �a moins de 10% de leur vitesse de r�ecession.

Les c�eph�eides (du nom de l'�etoile prototype � Cephei) sont des indicateurs de dis-
tance absolue, ou encore des indicateurs primaires. Pour d�eterminer la distance
d'une galaxie, on applique la relation P�eriode-Couleur-Luminosit�e (P-C-L) sur les
c�eph�eides qu'elle abrite:

M = �+ � logP + (B � V )0 (2.76)

P est la p�eriode de la variation lumineuse de la c�eph�eide, M sa magnitude abso-
lue et (B � V )0 sa couleur corrig�ee du rougissement. La relation 2.76 est �etablie
sur des c�eph�eides de notre Galaxie, pour lesquelles les distances ont �et�e mesur�ees
directement par la technique des parallaxes, ou indirectement en utilisant des mo-
d�eles d'�evolution stellaire. Du fait des probl�emes d'extinction, et du domaine de
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p�eriodes restreint des c�eph�eides galactiques disponibles, on a recours aux c�eph�eides
des Nuages de Magellan 3 dont il faut d�eterminer la distance. Le point z�ero � de la
relation P-C-L des c�eph�eides ainsi �etablie d�epend alors du module de distance �LMC

adopt�e pour le Grand Nuage de Magellan (LMC 4). La calibration du point z�ero de
la relation P-C-L est souvent exprim�ee en terme de valeur �equivalente du module de
distance du LMC. Di��erentes estimations de �LMC sont propos�ees dans le tableau
2.2, qui illustrent la di�cult�e de calibrer l'�echelle de distance des c�eph�eides.

Estimations du module de distance �LMC

No �LMC m�ethode r�ef�erence

1 18:50 � 0:13 mesure temps de propagation [Panagia et al., 1991]
du ash UV de SN 1987A

2 < 18:44 � 0:05 SN1987A [Gould et Uza, 1998]

3 18:70 � 0:1 calibration (bande V) avec les [Feast et Catchpole, 1997]
c�eph�eides galactiques de Hipparcos

4 18:50 � 0:15 c�eph�eides Hipparcos [Madore et Freedman, 1998]
�etude en BVIJHK

5 18:60 � 0:07 sous-naines du halo galactique [Gratton et al., 1997]
mesur�ees par Hipparcos

6 18:65 sous-naines Hipparcos [Reid et al., 1997]

7 18:24 � 0:14 �etude statistique du [Gould et Popowski, 1998]
7 champ de vitesse d'un amas

Tab. 2.2 { Quelques mesures du module de distance �LMC du Grand Nuage de Magellan

(LMC), �equivalentes �a la calibration du point z�ero de la relation P-C-L. Trois m�ethodes

sont ici propos�ees: comparaison du temps de propagation du ash UV �emis par SN 1987A

(lors de l'e�ondrement gravitationnel de son coeur) jusqu'�a l'anneau de gaz circulaire

l'entourant au diam�etre apparent de cet anneau mesur�e sur les images du HST (1 & 2);

utilisation directe des c�epheides galactiques dont la distance est connue grâce aux mesures

de parallaxe du satellite Hipparcos (3 & 4); utilisation des sous-naines galactiques de

distances connues grâce �a Hipparcos pour calibrer en luminosit�e absolue le diagramme

H-R de certains amas, ce qui permet en retour de connâ�tre la magnitude absolue de la

branche horizontale, donc des RR-Lyrae qui s'y trouvent. La distance du LMC est mesur�ee

avec les RR-Lyrae ainsi calibr�ees (5 & 6). En�n, une derni�ere m�ethode est propos�ee en 7):

l'�etude statistique des mouvements propres mesur�es par Hipparcos et des vitesses radiales

des �etoiles d'un amas pour en d�eduire sa distance, ce qui permet ensuite de calibrer les

RR-Lyrae.

Les c�eph�eides ne permettent cependant pas d'atteindre le ot de Hubble. La limite
actuelle de d�etection des c�eph�eides avec le HST est d'environ 25 � 30Mpc, ce qui
correspond �a une vitesse de r�ecession de � 1500 km s�1 encore comparable �a une

3. C'est sur les c�eph�eides des Nuages que la relation P-C-L a �et�e d�ecouverte en 1906 par Henrietta

Leavitt.

4. Pour Large Magellanic Cloud.
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valeur typique de la vitesse particuli�ere de � 600 km s�1.

C'est pourquoi on se tourne vers des indicateurs de distance secondaires, avec les-
quels il est possible de mesurer des distances dans le ot de Hubble. Cependant, ces
indicateurs ne permettent de mesurer que des distances relatives. Il est donc n�eces-
saire de les �etalonner par rapport �a l'�echelle de distance absolue des c�eph�eides. Pour
cela, on mesure la distance d'une galaxie proche avec l'indicateur �a �etalonner, et
avec les c�eph�eides. La comparaison des deux distances permet d'aligner la distance
donn�ee par l'indicateur secondaire sur l'�echelle des distances absolues des c�eph�eides.

Les indicateurs de distances secondaires les plus couramment utilis�es sont indiqu�es
ci-dessous ([Jacoby et al., 1992]):

{ les supernovae de type Ia, car la luminosit�e qu'elles atteignent au maximum
est pratiquement constante d'une supernova �a une autre. Nous les examinerons
en d�etail dans la section 2.3.2.

{ la coupure caract�eristique et abrupte �a magnitude brillante de la fonction
de luminosit�e des n�ebuleuses plan�etaires ou PNLF 5 observ�ees au sein d'une
même galaxie. La luminosit�e d'une n�ebuleuse plan�etaire provient de la raie
[O III]�5007 �emise par l'enveloppe d'hydrog�ene �eject�ee par l'�etoile centrale et
ionis�ee par le rayonnement UV dur de cette derni�ere.

{ la relation de Tully-Fischer (TF) (respectivement Faber-Jackson, ou Dn � � 6)
entre la vitesse de rotation (resp. dispersion de vitesse) des galaxies spirales
(resp. elliptiques) et leur luminosit�e. En e�et, pour une galaxie spirale, la vi-
tesse de rotation V en fonction de la distance R au centre de la galaxie est
pratiquement constante, pourvu qu'on soit su�samment �eloign�e du centre.
Ceci implique (voir chapitre 3) que la masse M v�eri�e M / V 2R=G. Si le
rapport M=L et la brillance de surface L=R2 sont suppos�es constants, alors la
luminosit�e de la galaxie v�eri�e L / V 4. De même, si on mod�elise une galaxie
elliptique par une sph�ere isotherme, la masse M contenue �a l'int�erieur d'un
rayon R est reli�ee �a la dispersion de vitesse � par M / R�2=G, ce qui conduit
�a une relation similaire.

{ la mesure sur l'image de la galaxie de la uctuation locale de brillance de
surface ou SBF 7 des galaxies elliptiques sur un secteur angulaire �x�e. En e�et,
si �N est le nombre moyen de g�eantes rouges, de ux moyen �f , que recouvre 1
pixel de l'image de la galaxie et d la distance, alors �N / d2 et �f / d�2. Ainsi, le
ux moyen d'un pixel (brillance de surface de la galaxie) �egal �a �N �f ne d�epend
pas de d, mais la variance �egale �a �N �f2 varie comme d�2.

Notons que les c�eph�eides sont des �etoiles de la population I, donc appartenant aux
galaxies spirales. Les indicateurs secondaires s'appliquant aux galaxies elliptiques
(Dn � �, SBF) sont donc calibr�es sur des galaxies S0, des galaxies spirales dont

5. Pour Planetary Nebulosity Luminosity Function.

6. � est la dispersion de vitesse observ�ee dans la galaxie, et Dn le diam�etre angulaire �a l'int�erieur

duquel la brillance de surface moyenne est de 20:75 magnitude par arc-secondes carr�ees.

7. Pour Surface Brightness Fluctuation.
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le bulbe pr�esente de nombreux points communs avec les galaxies elliptiques, ou
intercalibr�es avec d'autres indicateurs secondaires (PNF).

La calibration des indicateurs de distances secondaires avec les c�eph�eides a connu
des progr�es r�ecents:

D'une part, grâce au Hubble Key Project ([Freedman et al., 1998]), qui a pour pro-
jet principal la calibration des indicateurs secondaires en mesurant la distance de
galaxies \test" o�u il est possible �a la fois d'observer des c�eph�eides et d'utiliser les in-
dicateurs secondaires. A ce jour, les distances d'une dizaine de galaxies ont ainsi �et�e
estim�ees �a partir des c�eph�eides mesur�ees par le satellite Hubble. La relation p�eriode-
luminosit�e utilis�ee est celle de [Madore et Freedman, 1991], qui adoptent pour le
LMC le module de distance � = 18:5 mesur�e par [Panagia et al., 1991]. La m�e-
tallicit�e de la galaxie pourrait modi�er la relation p�eriode-luminosit�e des c�eph�eides
qu'elle abrite. La quanti�cation de cet e�et est encore controvers�ee ([Beaulieu et al., 1997]
et [Kennicutt et al., 1998]). En calibrant le point z�ero de diagrammes de Hubble uti-
lisant les indicateurs de distances secondaires comme T-F ou les supernovae de type
Ia, le Hubble Key Project mesure une valeur moyenne de H0 ([Freedman, 1997],
l'erreur est statistique):

Hubble Key Project: h = 0:73 � 0:06 (2.77)

D'autre part, en utilisant les parallaxes de 25 c�eph�eides galactiques mesur�ees par le
satelliteHipparcos avec une pr�ecision �� = 1:5milliarcsecondes, [Feast et Catchpole, 1997]
(par la suite not�e F&C) estiment que la relation p�eriode-luminosit�e des c�eph�eides
utilis�ee jusqu'ici pourrait sous-estimer les distances d'environ 10%. Les valeurs de la
constante de Hubble qu'on en d�eduisait seraient en cons�equence diminu�ees d'autant,
ce qui abaisserait la valeur pr�ec�edente �a h � 0:65. Cependant, �a partir des mêmes c�e-
ph�eides, [Madore et Freedman, 1998] d�eterminent une relation P-L compatible avec
celle qu'ils utilisaient jusque l�a. Ce d�esaccord pourrait provenir des di��erences entre
les corrections de rougissement et de m�etallicit�e adopt�ees.

Hubble Key Project+ analyse de F&C des donn�ees de Hipparcos: h � 0:65 (2.78)

? M�ethodes \physiques"

Pour d�eterminerH0, il est aussi possible d'utiliser un principe physique bien mâ�tris�e
mettant en jeu des quantit�es de d�ependance en H0 di��erentes: ainsi, l'e�et de lentille
gravitationnelle ou l'e�et Sunyaev-Zel'dovich.Cependant, cela implique de mod�eliser
la lentille ou le nuage de gaz X utilis�e, et il est n�ecessaire de moyenner les mesures
ainsi faites sur plusieurs amas. De plus, si la physique en est bien comprise, ces
m�ethodes ne disposent pas d'un �echantillon tr�es �etendu d'objets auxquels on puisse
les appliquer.

Lorsqu'une lentille gravitationnelle produit une image multiple d'un quasar, une
variation lumineuse temporelle du quasar se traduit par une variation lumineuse de
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chacune des images: �a cause de la di��erence des chemins optiques emprunt�es, les
variations lumineuses des images peuvent être d�ecal�ees temporellement. Ainsi, pour
deux images s�epar�ees d'un angle de �� arc-secondes, le d�ecalage temporel �t:

�t � 1

H0

��2 (2.79)

est d'environ 1 ann�ee pour une s�eparation angulaire � � 100 ([Blandford et Kundi�c, 1996]).
Les variations lumineuses des images multiples sont particuli�erement di�ciles �a �etu-
dier, du fait de leur faible s�eparation, et de la pr�esence de la lumi�ere de la galaxie
lentille. Sur le quasar double QSO 0957+561, un d�ecalage temporel de �t = 417�3
jours a �et�e mesur�e par [Kundi�c et al., 1997]. La mod�elisation du potentiel de la len-
tille est complexe, car la galaxie lentille est entour�ee par un amas. La masse de
la galaxie a �et�e estim�ee en mesurant sa dispersion de vitesse au t�elescope Keck
et la distribution de masse de l'amas a �et�e cartographi�ee �a partir des distorsions
(cisaillement) de la population de galaxies en arri�ere-plan ([Falco et al., 1997] et
[Fischer et al., 1997]). La valeur de H0 obtenue �a partir du d�ecalage temporel et de
la mod�elisation de la lentille est de ([Blandford et Kundi�c, 1996]):

QSO 0957 + 561 : h � 0:6� 0:7 (2.80)

[Schechter et al., 1997] ont utilis�e la quadruple image (A1, A2, B et C) du quasar
PG 1115+080. L'image C a une avance de 9.4 jours sur les images A1 et A2, et
une avance de 23.7 jours sur l'image B. La valeur de H0 ainsi d�etermin�ee varie de
42 km s�1Mpc�1 �a 84 km s�1Mpc�1 selon le mod�ele adopt�e pour le potentiel de la
lentille.

PG 1115 + 080 : h � 0:4� 0:8 (2.81)

L'e�et Sunyaev-Zel'dovich permet lui aussi d'estimer la valeur de H0: la di�usion
Compton-inverse des photons du rayonnement cosmique de fond (CMB 8) sur les
�electrons du gaz chaud X d'un amas distord le spectre du CMB (�T=T � 10�3). Si
L est la profondeur du nuage et neTe la moyenne sur la ligne de vis�ee 9 du produit
de la densit�e des �electrons du gaz chaud par leur temp�erature, la distorsion mesur�ee
est de ([Birkinshaw et al., 1991]):

�TS:Z: / neTeL (2.82)

D'autre part, SX, la luminosit�e X du gaz int�egr�ee sur tout le volume de l'amas,
s'�ecrit:

SX / L�2
nenpT

1
2
e

(1 + z)4
(2.83)

o�u � est le diam�etre angulaire apparent du nuage et np � ne la densit�e de pro-
tons. La moyenne est cette fois e�ectu�ee sur tout le volume de l'amas. On peut

8. Pour Cosmic Microwave Background.

9. La ligne de vis�ee est la ligne g�eod�esique joignant l'observateur �a la source.
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donc d�eduire de la comparaison de ces deux mesures la profondeur L du nuage.
En supposant l'amas sph�erique, il est possible de relier L �a son diam�etre D, que
l'on peut en retour comparer au diam�etre angulaire apparent � du nuage pour en
d�eduire la distance angulaire du nuage, dA = D=�. La distance angulaire et le d�eca-
lage vers le rouge du nuage permettent d'obtenir la constante de Hubble (�equation
2.12). Les radio-t�elescopes interf�erom�etriques mesurent l'e�et S.Z. jusqu'�a des d�e-
calages vers le rouge z � 1. Les t�elescopes spatiaux X, comme ASCA, permettent
la d�etermination par spectroscopie de la temp�erature du gaz d'�electrons, et la car-
tographie de la brillance de surface X. Les mesures actuelles s'�echelonnent entre
H0 = 30km s�1Mpc�1 et H0 = 70km s�1Mpc�1 avec des barres d'erreurs de l'ordre
de 20 km s�1Mpc�1 ([Hughes, 1997]):

E�et Sunyaev-Zel'dovich: h � 0:3� 0:7(�0:2) (2.84)

Les valeurs obtenues d�ependent de la mod�elisation de l'amas: si l'amas est un ellip-
so��de dont le grand axe co��ncide avec la ligne de vis�ee, la valeur de H0 obtenue est
sous estim�ee. Notons que cette situation maximise l'e�et S.Z. observ�e. D'autre part,
si la distribution du gaz dans l'amas est en agr�egat, alors la valeur calcul�ee de H0

est surestim�ee.

Les supernovae de type Ia et de type II-plateau fournissent elles aussi plusieurs moyens
de mesurer la constante de Hubble, que nous pr�esenterons au cours de ce chapitre dans
les sections 2.2 et 2.3.

� Mesure de l'âge de l'Univers t0

La connaissance de la constante de Hubble et de l'âge de l'Univers permet d'estimer
la valeur de (
M 0;
�0) (�gure 2.1). La pr�ecision sur ces deux quantit�es n'est pas encore
su�sante pour conduire �a une mesure des param�etres de densit�e, mais la compatibilit�e
des valeurs de t0;H0;
M0;
�0 peut n�eanmoins être examin�ee.
Les trois techniques de d�etermination de l'âge de l'Univers (en fait une borne inf�erieure)

sont: la mesure de l'âge des plus vieilles �etoiles (dans les amas globulaires); l'�etude du
refroidissement des naines blanches (dans le disque Galactique); la datation radioactive
(nucl�eo-cosmochronologie).
Les amas globulaires sont les plus vieux objets de notre Galaxie pouvant être dat�es. Les

mod�eles d'�evolution stellaire pr�edisent l'�evolution temporelle dans le diagramme magni-
tude - couleur (diagramme de Hertzsprung-Russell, ou H-R, voir la �gure 2.5) d'une �etoile
de masse et de m�etallicit�e �x�ee. Les quelques dizaines de millions d'�etoiles d'un amas ont
a priori le même âge, la même composition chimique, mais des masses di��erentes. La
comparaison de leur diagramme H-R avec les isochrones pr�edites par les mod�eles per-
met de d�eterminer l'âge de l'amas. L'indicateur d'âge utilis�e est la magnitude absolue

du \coude" de la s�equence principale (�gure 2.5). Plus l'amas est jeune, plus les �etoiles
du coude sont lumineuses, car la s�equence principale se d�egarnit au fur et �a mesure que
les �etoiles vieillissent: les �etoiles les plus massives (donc les plus lumineuses) quittent la
s�equence principale en premier. La d�etermination de la magnitude absolue n�ecessite donc
la connaissance de la distance de l'amas. Elle est obtenue en comparant par exemple la
magnitude des �etoiles sous-naines de la s�equence principale de l'amas �a celle d'�etoiles
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Fig. 2.5 { Diagramme magnitude apparente (V ) - couleur (B � V ) de l'amas globu-

laire M15. Les �etoiles de faible luminosit�e sont situ�ees en bas du diagramme (naines), les

�etoiles brillantes en haut, les �etoiles rouges (froides) �a droite, les �etoiles bleues (chaudes)

�a gauche. Apr�es leur naissance, les �etoiles passent 90% de leur vie sur la s�equence prin-

cipale o�u elles brûlent l'hydrog�ene de leur coeur en h�elium. Plus les �etoiles sont massives,

plus elles sont brillantes, donc situ�ees sur la partie \haute" de la s�equence principale

dans le diagramme. L'hydrog�ene du coeur �etant �epuis�e, au bout d'une p�eriode d'autant

plus courte que l'�etoile est massive, l'�etoile quitte la s�equence principale. La fusion de

l'hydrog�ene dans les couches p�eriph�eriques de l'�etoile en provoque l'expansion, et cette

augmentation de rayon diminue la temp�erature de l'�etoile, qui se d�eplace maintenant sur

la branche des g�eantes rouges. Lorsque le coeur d'h�elium devient su�samment dense, la

fusion de l'h�elium en carbone est amorc�ee, l'�etoile est sur la branche horizontale. A ce

stade, certaines �etoiles deviennent instables et pulsent (�etoiles RR Lyrae). Les �etoiles suf-

�samment massives (M > 8M�) poursuivent la fusion du carbone mais les autres �ejectent

leur enveloppe, puis se contractent gravitationnellement et deviennent des naines blanches

qui se refroidissent petit �a petit. ([Durrell et al., 1993], tir�e de [Chaboyer, 1996])
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proches du même type et de faible m�etallicit�e dont on connâ�t la distance par parallaxe.
Il est aussi possible de confronter la magnitude apparente de la branche horizontale du
diagramme H-R de l'amas �a la magnitude absolue MV (RR) des �etoiles RR-Lyrae qui lui
appartiennent, pour lesquelles il existe une relation magnitude absolue - m�etallicit�e.
Cette technique conduit �a une mesure de l'âge des amas globulaires les plus vieux de

([Chaboyer, 1996]):

(t0 > ) tamasglobulaires � 15� 16Gyr (2.85)

�a laquelle il faut ajouter le temps �ecoul�e depuis le big bang jusqu'�a la formation de l'amas:
�t � 0:5 � 2Gyr. L'incertitude sur cette mesure provient non seulement des mod�eles
d'�evolution stellaire mais aussi de la mesure de la distance des amas.
Ainsi, en utilisant entre autres la mesure par le satellite Hipparcos des parallaxes de

10 �etoiles sous-naines de faible m�etallicit�e, ainsi que de nombreuses hypoth�eses astro-
physiques et statistiques, [Chaboyer et al., 1998] concluent que les distances des amas
globulaires auraient �et�e sous-estim�ees: la luminosit�e absolue du \coude" de la s�equence
principale serait donc plus importante, et les amas plus jeunes qu'on ne le pensait.
[Chaboyer et al., 1998] d�eterminent alors sur 17 amas globulaires un âge moyen de:

(t0 > ) tamasglobulaires � 10 � 13Gyr ([Chaboyer et al., 1998], donn�ees Hipparcos) (2.86)

La mod�elisation du refroidissement des naines blanches, confront�ee �a l'observation des
naines blanches du voisinage solaire permet d'estimer l'âge du disque Galactique. L'ob-
servation d'une valeur minimale pour la luminosit�e des naines blanches du disque semble
indiquer qu'elles n'ont pas eu le temps de refroidir en dessous d'une certaine temp�erature.
A partir d'un catalogue de 50 naines blanches, [Oswalt et al., 1995] ont ainsi d�etermin�e
un âge minimum pour le disque Galactique de � 10Gyr. Pour obtenir l'âge de l'Univers,
il faut ajouter le temps n�ecessaire �a la formation de la Galaxie et au d�ebut de la formation
des �etoiles, soit � 1 � 6Gyr, ainsi que le temps �ecoul�e entre le big-bang et la formation
de la Galaxie, soit � 1Gyr. L'âge de l'Univers appartient donc �a l'intervalle:

refroidissement des naines blanches : t0 � 11:5 � 17Gyr (2.87)

Notons que la magnitude absolue et la couleur de la naine blanche la plus faible ayant �et�e
observ�ee, ESO 439 � 26, sont compatibles avec un âge de 10Gyr ([Chabrier, 1998]).
L'abondance du Thorium 232Th (de demi-vie �egale �a � 14Gyr) par rapport �a celle d'un

�el�ement stable, est un chronom�etre fort utile pour le calcul de l'âge de la Galaxie. Le
Thorium, ainsi que les autres �el�ements r, serait produit par processus rapide, vraisem-
blablement lors de l'explosion des �etoiles massives en supernovae de type II. L'explosion
d'une supernova de type II conduit g�en�eralement �a une même abondance de Thorium
initiale relative �a celle d'un autre �el�ement r stable. Cette abondance diminue ensuite du
fait de la d�ecroissance radioactive du Thorium (jusqu'au plomb 208Pb). La mesure de
cette abondance dans une �etoile permet donc de dater la derni�ere supernova de type II
ayant explos�e dans le voisinage avant sa formation. Les abondances solaires | ou la th�eo-
rie | permettent de pr�edire la valeur de l'abondance relative initiale (en tenant compte
de l'âge du soleil, 4:6Gyr). Elle est ensuite compar�ee �a l'abondance mesur�ee dans des
�etoiles de faible m�etallicit�e. [Cowan et al., 1997] ont mis en �evidence dans l'�etoile de tr�es
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faible m�etallicit�e CS22892 � 052 une abondance du Thorium di��erant d'un facteur � 2
de l'abondance primordiale pr�edite par la th�eorie ou les mesures solaires, qui conduit �a
une estimation de l'âge de cette �etoile:

(t0 � ) tCS22892�052 � 11:5 � 19Gyr (2.88)

Le temps de Hubble H�1
0 est �egal �a H�1

0 � 10h�1Gyr. Les estimations pr�esent�ees
ici conduisent donc �a la borne inf�erieure suivante sur l'âge de l'Univers multipli�e par la
constante de Hubble :

H0t0 & 1:� 2: h (2.89)

Sur la �gure 2.1 sont port�ees les isochrones H0t0 = cste. La valeur du produit H0t0
�etant �x�ee, une borne inf�erieure tinf:Gyr sur l'âge de l'Univers conduit donc �a une borne
sup�erieure sur la constante de Hubble de h < 10(H0t0)=tinf:Gyr. Si 
M 0 = 1 et 
�0 = 0,
alors H0t0 = 2=3: seule l'estimation minimale de l'âge de l'Univers est compatible avec
les valeur de H0 actuellement mesur�ees, et impose la condition H0 . 65 km s�1Mpc�1.
Par contre, si 
M 0 + 
�0 = 1, et 
�0 > 0, on peut r�econcilier un univers jeune avec une
constante de Hubble �elev�ee.
Les diverses contraintes sur (
M 0;
�0) sont indiqu�ees sur la �gure 2.6. Nous nous

attacherons maintenant aux mesures des param�etres cosmologiques e�ectu�ees �a l'aide des
supernovae.

2.2 SNII et cosmologie

La luminosit�e des supernovae de type II varie trop d'une supernova de type II �a une
autre pour qu'elles soient de bonnes chandelles standard. Cependant, les types II-plateau,
dont la phase photosph�erique est su�samment longue (2-6 mois) peuvent être utilis�ees
comme \m�etre �etalon" pour mesurer les distances.
La technique utilis�ee porte le nom de \M�ethode de la Photosph�ere en Expansion" ou

EPM (pour Expanding Photosphere Method).

2.2.1 La m�ethode EPM

Cette m�ethode est similaire �a la m�ethode de Baade et Wesselink ([Baade, 1926], [Wesselink, 1946])
pour estimer le rayon des �etoiles variables.

� Principe

On mod�elise le ux �emis par la supernova par celui d'un corps noir de temp�erature T
et d'�emissivit�e B(T ) = �StefanT

4. Le ux mesur�e de la supernova est donc �egal �a:

F =
r2

d2A(z)
B(T ) (2.90)

o�u r est le rayon de la photosph�ere et dA la distance angulaire. La temp�erature T peut
être d�eduite de la couleur observ�ee de la supernova. Le rayon r de la photosph�ere est reli�e

71



Supernovae et Cosmologie

0.5 1 1.5 2 2.5 3

-2

-1

0

1

2

3

ΩΛ

ΩM

Pas de big-bang

expansion infinie
recontraction

Univers ferméUnivers ouvert

comptages de quasars
lentilles gravitationnelles

contrainte POTENT

rapport M/L, fb (t0 < 10 Gyr) 
t0H 0  < 0.4

Fig. 2.6 { Diagramme 
�0-
M 0 d�ecrit en �gure 2.1 sur lequel on a port�e les contraintes

sur les mesures actuelles des param�etres 
M 0;
�0; t0;H0. Les hachures en trait tiret�e

indiquent le domaine que les mesures du rapportM=L (qui conduisent �a 
M0 � 0:1�0:5)
semblent exclure. Les hachures en trait plein montre le domaine exclu par potent, qui

propose 
M 0 & 0:3, si b & 0:75. La zone gris�ee en bas �a droite du diagramme est exclue du

fait de la limite t0 & 10Gyr sur l'âge de l'Univers, en supposant H0 & 40 km s�1Mpc�1.
En haut �a gauche, la zone gris�ee est exclue par l'existence d'objets �a d�ecalage vers le

rouge �elev�e (z = 5:34). En�n, les deux segments orthogonaux �a la droite 
M 0 + 
�0 = 1
indiquent les limites sur 
�0 obtenues par les �etudes de l'e�et de lentille gravitationnelle,

dans le cadre desquelles il a �et�e suppos�e 
M0 + 
�0 = 1.
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Fig. 2.7 { Ajustement de la relation lin�eaire 2.93 pour la supernova SN 1992am. La droite

obtenue est une justi�cation de la technique EPM. (d'apr�es [Schmidt et al., 1994])

73



Supernovae et Cosmologie

10 100

1000

10000

c 
z 

 (
km

/s
)

 Distance (Mpc)

-2σ
H0 = 61

 Meilleur
ajustement

+2 σ
H0 = 85

H
0
 = 73

Fig. 2.8 { Diagramme de Hubble obtenu en appliquant l'EPM �a 16 supernovae. Les barres

d'erreurs indiquent la limite �a 95% de con�ance. La droite en trait plein est celle du

meilleur ajustement (H0 = 73km s�1Mpc�1), et les deux droites en pointill�es indiquent

la limite �a �2�. ([Schmidt et al., 1994])
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au temps t� texplosion �ecoul�e depuis l'explosion par:

r = v � (t� texplosion) + r0 (2.91)

o�u v est la vitesse de la photosph�ere, a priori di��erente de la vitesse du mat�eriel situ�e �a la
photosph�ere. En e�et, le mat�eriel est en expansion �a une vitesse vexp. Dans le syst�eme de
coordonn�ees o�u on rep�ere la position de la photosph�ere par la masse m de mat�eriel qu'elle
contient, la photosph�ere est en r�ecession, i.e.m diminue avec le temps. En n�egligeant cette
vitesse devant vexp, on consid�ere que v � vexp. La vitesse vexp est mesur�ee sur les raies
spectrales dont le pro�l de type P-Cygni caract�erise les photosph�eres en expansion. Le
rayon r de la photosph�ere est donc reli�e au temps t � texplosion �ecoul�e depuis l'explosion
par:

r = vexp � (t� texplosion) + r0 � vexp� (t� texplosion) (2.92)

On n�eglige le diam�etre avant explosion (r0 � 1013 cm) devant le diam�etre apr�es l'explosion
(r � 1015 cm au moment de la luminosit�e maximum, 20 jours apr�es l'explosion) soit:

t = dA(z)�

s
F

B(T )
� 1

vexp
+ texplosion (2.93)

Notons que t est ici mesur�e dans le r�ef�erentiel de la supernova, et di��ere d'un facteur
(1 + z) du temps mesur�e par l'observateur.
L'�equation 2.93 ne contient plus que des observables: la mesure �a plusieurs dates t du

ux F , de la temp�erature T et de la vitesse d'expansion vexp permet d'en d�eduire la dis-
tance angulaire dA(z) de la supernova. Il ne reste plus qu'�a la porter dans un diagramme
de Hubble �A � z.

� Un corps noir dilu�e

En r�ealit�e, le ux de la supernova n'est pas un spectre de Planck. Il peut cependant
être mod�elis�e par un corps noir dilu�e.
Pour une atmosph�ere domin�ee par l'absorption continue ��

10, en �equilibre thermo-
dynamique local (LTE11), en �equilibre radiatif et dans l'approximation d'Eddington, le
ux �emergent est celui d'un corps noir B(T ) o�u T est la temp�erature �a la profondeur l
correspondant �a la profondeur optique � = �Rl =

2
3
.

Or, dans l'enveloppe de la supernova de type II, l'opacit�e est domin�ee par la di�usion
Thomson des photons sur les �electrons libres et non par l'absorption dûe �a la photoioni-
sation de l'hydrog�ene et au bremssthrahlung inverse.
Lorsque l'opacit�e provient majoritairement de la di�usion ~�� 12, la situation qui pr�evalait

pour une opacit�e dûe �a l'absorption est modi��ee.
D'une part, la thermalisation, qui est li�ee �a l'absorption, s'e�ectue �a une profondeur

optique plus importante. La temp�erature T du corps noir est donc la temp�erature �a la
profondeur (optique) de thermalisation �therm: ([Mihalas, 1970]):

�therm: � 1=
p
3�� (2.94)

10. Nous prenons la d�e�nition o�u � est en cm�1.

11. Pour Local Thermodynamic Equilibrium

12. Si �� est la section e�cace de di�usion et n le nombre de cibles par unit�e de volume, ~�� = n��,

toujours en cm�1.
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o�u �� � 1 mesure la probabilit�e qu'a un photon d'être absorb�e plutôt que di�us�e:

�� =
��

�� + ~��
� 1 (2.95)

D'autre part, le ux �emergeant est plus faible que celui donn�e par le corps noir approxi-
mant le spectre:

F = �2
r2

d2A(z)
B(T ) (2.96)

� est appel�e facteur de dilution. Si on omet de tenir compte de � . 1, la distance cal-
cul�ee est une sous-estimation de la distance r�eelle d'un facteur �. Un calcul simpli��e
([Mihalas, 1970]) permet d'estimer � �a:

� �
p
3

p
��

1 +
p
��

(2.97)

� 1

�therm:
(2.98)

Ainsi, quand �� � 1, le ux est bien inf�erieur �a celui d'un corps noir.
La connaissance du facteur de dilution � est cruciale pour la d�etermination de la dis-

tance, et le calcul pr�ecis de � est extrêmement compliqu�e. [Eastman et al., 1996] ont
montr�e que � d�epend essentiellement de la temp�erature au cours de la phase plateau de la
supernova. En particulier, la poussi�ere (qui gêne consid�erablement l'utilisation des chan-
delles standard) n'a pas un e�et tr�es important: elle diminue la quantit�e de lumi�ere re�cue
(F est donc sous-estim�e), mais rougit aussi le spectre, c'est-�a-dire que la photosph�ere
nous apparâ�t plus froide, donc intrins�equement moins lumineuse (B(T ) est alors aussi
sous-estim�e).
Remarquons que cette m�ethode s'appuie sur une description sph�erique des supernovae

de type II-plateau: les mesures de polarim�etrie sur SN 1987A montrent pourtant que
ce n'est pas toujours le cas. Cependant, si on utilise un lot de supernovae su�samment
cons�equent, on peut esp�erer que l'orientation par rapport �a la ligne de vis�ee se moyenne.

2.2.2 Mesure de H0

La m�ethode de l'EPM n�ecessite des observations pr�ecises de la supernova, a�n d'en
permettre la mod�elisation. Or, les supernovae de type II sont bien moins brillantes que
les supernovae de type Ia: il est donc di�cile d'atteindre le ot de Hubble. Lors de la
construction du diagramme de Hubble par la m�ethode EPM, il sera n�ecessaire de corriger
des vitesses particuli�eres.
La m�ethode de l'EPM est valid�ee par le fait que la relation 2.93 est e�ectivement

lin�eaire: elle a �et�e v�eri��ee sur la c�el�ebre supernova de type II-plateau SN 1987A, ainsi
que sur d'autres (�gure 2.7). [Schmidt et al., 1994] indiquent que les distances EPM et
celles donn�ees par la relation de Tully-Fisher sont extrêmement corr�el�ees, bien que les
distances EPM soient syst�ematiquement sup�erieures de 10%. Le diagramme de Hubble
de 16 supernovae de type II construit par [Schmidt et al., 1994] est pr�esent�e en �gure

76



2.8. L'erreur sur la vitesse de r�ecession de chaque galaxie est prise �egale �a 300 km s�1. La
valeur de H0 qu'on en d�eduit est de:

H0 = 73 � 6 (statistique) � 7 (syst�ematique) km s�1Mpc�1 (2.99)

2.3 SNIa et cosmologie: des chandelles standard?

Les supernovae de type Ia ont �et�e reconnues comme chandelles standard depuis plus
d'un demi-si�ecle: [Baade, 1938] estimait leur dispersion �a �MB

' 1:1 mag. Notons que
la pr�ecision sur la magnitude absolue d'une chandelle standard conditionne directement
celle de la distance qu'elle permet de mesurer:

� = m�M = �5 logH0 + 5 log (czD(z; 
M 0; 
�0))

la pr�ecision sur � est donc la combinaison de la pr�ecision sur la magnitude apparente m
et de la pr�ecision sur M .
La s�eparation des supernovae de type Ia des autres types (sur l'absence d'hydrog�ene

dans leur spectre, et la pr�esence d'une raie profonde en absorption vers 6150 �Adûe au
silicium) a r�eduit cette dispersion �a �MB

' 0:5. Si cette dispersion �etait satisfaisante il y a
50 ans pour un indicateur de distance extra-galactique, la pr�ecision requise actuellement
se situe vers 10%.
Plusieurs techniques d'inter-calibration ont �et�e d�evelopp�ees pour s�electionner des sous-

ensembles de supernovae quali��ees de \normales" ou d�eterminer des lois de corrections
de leur magnitude en fonction d'une autre observable, a�n de r�eduire la dispersion sur
la magnitude absolue au maximum des supernovae de type Ia : les supernovae de type Ia
sont donc devenues des chandelles standardisables. Elles sont de ce fait utilisables dans
un diagramme de Hubble mB � z ou mV � z.
Pour d�eterminer H0, la calibration de la magnitude absolue dans la bande B ou V

est n�ecessaire. Selon la m�ethode utilis�ee (calibration avec des c�eph�eides ou mod�elisation
physique) et la technique d'inter-calibration des supernovae adopt�ee, les r�esultats sur la
valeur de H0 di��erent de 20%.
En�n, les supernovae sont maintenant d�etectables et mesurables �a z � 1, leur dia-

gramme de Hubble peut donc être utilis�e pour estimer les param�etres cosmologiques
(
M 0;
�0).

2.3.1 Des chandelles standardisables?

Une premi�ere m�ethode consiste �a s�electionner les supernovae sur un crit�ere ind�ependant
de la distance concernant leur couleur ou leur spectre.
La mise en �evidence de corr�elations entre la magnitude absolue d'une supernova et des

observables ind�ependantes de la distance, les DIO 13, comme la vitesse de d�ecroissance de
la courbe de lumi�ere, ou le rapport des intensit�es de raies spectrales, a conduit �a proposer
des relations d'inter-calibration analogues dans leur principe �a la relation p�eriode 14 -
luminosit�e des c�eph�eides.

13. Pour Distant Independant Observable

14. Qui est une DIO !
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Cette deuxi�emem�ethode tend �a supplanter la premi�ere, notamment dans la construction
du diagramme de Hubble m� z �a grands z pour la d�etermination de 
M 0 et 
�0.
Pour �etudier la r�eduction de la dispersion de la magnitude absolue des supernovae de

type Ia, on peut s'int�eresser �a la magnitude absolue M ou �a la la magnitude absolue
r�eduiteM =M � 5 logH0. Si les distances sont d�etermin�ees par le d�ecalage vers le rouge
z, c'est la dispersion de M � m � 5 log(cz) qui est �etudi�ee. Si on dispose des distances
�relatif = �+ C mesur�ees par TF, SBF, . . . c'est la dispersion de M = m � �relatif qui est
�etudi�ee.
Pour les supernovae tr�es proches (z . 0:02), la vitesse de r�ecession est trop perturb�ee

par la vitesse particuli�ere, il est donc pr�ef�erable, si on le peut, d'utiliser un autre indicateur
de distance. Par contre, dans le ot de Hubble, la tr�es bonne pr�ecision de la mesure du
d�ecalage vers le rouge doit conduire �a pr�ef�erer l'�etude deM plutôt que celle de M .

� S�election sur la couleur et le spectre

Une premi�ere m�ethode propos�ee par [Vaughan et al., 1995] s'appuie sur l'histogramme
en magnitude absolue des supernovae de type Ia qui pr�esente un pic prononc�e. La s�election
des supernovae de type Ia dans ce pic, encore appel�ees ridgeline supernovae, permet de
r�eduire la dispersion de leur magnitudes absolue �a :

ridge�line (2.100)

�B � 0:3mag:

�V � 0:4mag:

Les supernovae de l'�echantillon utilis�e �elimin�ees par la coupure \ridge-line" avaient une
couleurB�V rouge ou avaient des spectres anormaux. C'est pourquoi [Vaughan et al., 1995]
proposent de remplacer cette coupure par une s�election sur la \normalit�e" du spectre de
la supernova et/ou une coupure sur la couleur.
[Branch et al., 1993] proposent une classi�cation spectroscopique des supernovae de

type Ia en \(Branch-)normales" et \anormales". Les supernovae normales pr�esentent �a
l'�epoque du maximum une large raie d'absorption vers 6150 �A, dûe �a Si II, et vers 3750
�A, dûe �a Ca II, auxquelles s'ajoutent d'autres raies d'absorption vers 4000 �A (Si II, Co
II), 4300 �A (Mg II, Fe II), 4900 �A (Si II, S II), 5300 et 5500 �A (S II), 5700 �A (Si II), 7500
�A (O I, Mg II) et 8200 �A (Ca II). Les supernovae anormales sont celles dont les raies au
maximum n'ont pas la même intensit�e (profondeur int�egr�ee sur la raie) que les superno-
vae normales comme SN 1981B et SN 1989B. [Branch et al., 1993] demandent aussi que
le spectre trois semaines apr�es le maximum soit similaire �a celui de SN 1981B ou SN
1989B. Les spectres au maximum de trois supernovae anormales SN 1986G, SN 1991T et
SN 1991bg sont compar�es �a ceux des deux supernovae normales \prototypes" en �gure
2.9.
En s�electionnant les supernovae dont le spectre v�eri�e les crit�eres de [Branch et al., 1993]

et en appliquant une coupure en couleur jB� V j � 0:25, [Vaughan et al., 1995] r�eduisent
la dispersion �a:

Branch-normales et jB � V j � 0:25 (2.101)
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Fig. 2.9 { Comparaison des spectres au maximum de SN 1981B ou SN 1989B (supernovae

normales) et de SN 1991T et SN 1991bg (supernovae anormales). Pour SN 1991T, qui

ne pr�esente pas en particulier la raie typique vers 6150 �Adûe �a Si II, une temp�erature

de photosph�ere trop �elev�ee aurait caus�e une surproduction des �el�ements du pic du Fer, au

d�etriment du Si II, S ou Ca II. Pour SN 1991bg, une temp�erature de photosph�ere trop

basse a favoris�e le d�eveloppement des raies du Ti II (au lieu de Ti III), qui ont \e�ac�e"

le spectre entre 4150 et 4500 �A . SN 1986G pr�esente des particularit�es similaires �a celles

de SN 1991bg, mais moins prononc�ees. (adapt�e de [Branch et al., 1993])
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�B � 0:3mag:

�V � 0:3mag:

En tenant compte de l'incertitude de mesure, [Vaughan et al., 1995] concluent que la
dispersion intrins�eque des supernovae ainsi s�electionn�ees est inf�erieure �a 0.2 magnitudes.
La magnitude absolue moyenne au maximum de ces supernovae est alors:

ridge�line (2.102)

MB = �18:29 + 5 log h

MV = �18:28 + 5 log h

Branch-normales et jB � V j � 0:25

MB = �18:19 + 5 log h

MV = �18:24 + 5 log h

� Param�etrisation de la courbe de lumi�ere

Une autre approche du probl�eme consiste �a �etudier les corr�elations entre la forme de la
courbe de lumi�ere ou du spectre et la luminosit�e au maximum. Ces relations permettent
d'attribuer �a chaque supernova sa magnitude absolue propre. Elles ne r�eduisent donc pas
la dispersion de la distribution des magnitudes absolues M des supernovae de type Ia. Par
contre, le module de distance de chaque supernova, �(z) = m �M , est d�etermin�e avec
plus de pr�ecision, ce qui est le but recherch�e. Par abus de langage, on continue �a parler
de la dispersion de M .
Nous pr�esenterons ici les di��erentes relations propos�ees entre la luminosit�e au maximum

et d'autres observables ind�ependantes de la distance.

1. Luminosit�e au maximum et vitesse de d�ecroissance de la courbe de lumi�ere (decline

rate �m15)

[Pskovskii, 1977] sugg�era le premier l'existence d'une corr�elation entre la vitesse de d�e-
croissance de la courbe de lumi�ereB d'une supernova de type Ia et sa luminosit�emaximum,
indiquant que les supernova \rapides" �etaient les moins lumineuses. Cependant, la faible
pr�ecision des mesures laissait la place au doute. [Phillips, 1993] mit en �evidence l'existence
de cette corr�elation sur 9 supernovae proches dont les distances avaient �et�e mesur�ees par
les m�ethodes de Tully-Fischer (TF) et de la uctuation de brillance de surface (SBF). Il
proposa les relations entre la vitesse de d�ecroissance de la courbe de lumi�ere en B :

�m15 = mB(tmax)�mB(tmax + 15 jours) (2.103)

(�m15 � 1mag) et les magnitudes au maximum en B, V et I:

MB(max) = �19:02 + 2:7(�m15 � 1:) (2.104)
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MV (max) = �18:93 + 1:9(�m15 � 1:)

MI(max) = �18:51 + 1:1(�m15 � 1:)

L'erreur est d'environ 0.4 magnitude sur la constante et 0.3 magnitude sur le coe�cient
multiplicatif. [Hamuy et al., 1995] mirent de plus en �evidence une corr�elation entre la vi-
tesse de d�ecroissance de la courbe de lumi�ere et la couleur de la supernova. [Hamuy et al., 1996a]
ont recommenc�e cette �etude avec les 29 supernovae de type Ia d�ecouvertes et mesur�ees
par le projet The Calan-Tololo Supernovae Search, plus \lointaines": leur d�ecalage vers
le rouge est situ�e entre 0.01 et 0.1. [Hamuy et al., 1996a] ont con�rm�e cette corr�elation
(�gure 2.10), mais la pente de la relation mesur�ee est plus faible:

MB(max) = �18:32 + 5 log h + 0:78(�m15 � 1:1) (2.105)

MV (max) = �18:33 + 5 log h + 0:71(�m15 � 1:1)

MI(max) = �17:96 + 5 log h + 0:57(�m15 � 1:1) (2.106)

H0 intervient de nouveau dans les formules, puisque les distances des supernovae de type
Ia du Calan-Tololo sont connues par leur d�ecalage vers le rouge.
En appliquant la coupure en magnitudeB�V � 0:2 et la relation 2.106, [Hamuy et al., 1996b]

r�eduisent la dispersion sur � = m�M �a :

� � 0:2mag:

Le diagramme de Hubble obtenu avec les 26 supernovae satisfaisant la coupure en couleur
B� V � 0:2 sans correction et avec correction par la relation 2.106 est pr�esent�e en �gure
2.11.
Le groupe de recherche de supernovae lointaines The Supernovae Cosmology Project

a adopt�e une d�emarche �equivalente pour la param�etrisation des courbes de lumi�ere, qui
consiste �a dilater le patron de courbe de lumi�ere M(t) en M(t=s), s �etant le facteur de
dilatation (stretch factor). Les param�etres s et �m15 se correspondent par la relation
([Perlmutter et al., 1997]):

�m15 = 1:7 � 1

s
� 0:6 (2.107)

La correction en magnitude adopt�ee est de:

�m = 2:35 (1 � 1

s
) (2.108)

raisonnablement compatible avec celle calcul�ee par [Hamuy et al., 1996a].

2. Luminosit�e au maximum et param�etre de forme de la courbe de lumi�ere (MLCS)

[Riess et al., 1996a] proposent une m�ethode de param�etrisation des courbes de super-
novae de type Ia permettant de d�eduire de la courbe de lumi�ere mesur�ee dans plusieurs
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Fig. 2.10 { Magnitude absolue dans les bandes B, V, et I pour les 29 supernovae de type

Ia du projet The Calan-Tololo Supernovae Search en fonction de la vitesse de d�ecroissance

de la courbe de lumi�ere B: �m15(B) = mB(tmax) �mB(tmax + 15 j:). Les supernovae de

type Ia indiqu�ees en pointill�es sont SN 1990Y et SN 1993H suspect�ees d'être rougies par

la poussi�ere, et SN 1992K intrins�equement rouge. En trait plein est indiqu�ee la relation

lin�eaire ajust�ee sur les 26 (resp. 22) supernovae restantes en B et V (resp. en I). (�gure

tir�ee de [Hamuy et al., 1996a])
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Fig. 2.11 { Diagramme de Hubble obtenu avec les 26 supernovae de type Ia du projet

The Calan-Tololo Supernovae Search satisfaisant la coupure en couleur B � V � 0:2. En
haut le diagramme brut et en bas le diagramme utilisant la relation d'inter-calibration:

V (max) = �19:27 + 5 log(H0=65 km s�1Mpc�1) + 0:71(�m15 � 1:1) o�u �m15 mesure la

vitesse de d�ecroissance de la courbe de lumi�ere B: �m15 = mB(tmax)�mB(tmax + 15 j:).
(�gure tir�ee de[Hamuy et al., 1996b])
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�ltres (B,V,R et I) non seulement la magnitude au maximum de la supernova mais aussi
l'extinction l'a�ectant: la m�ethode MLCS (pour Multi-Light Curve Shape).
Ainsi, si on suppose que les supernovae de type Ia sont toutes semblables, l'�evolution

en magnitude absolue dans la bande V de la supernova peut être d�ecrite par un patron
de courbe de lumi�ere �xe:

chandelles standard MV (tE) � MV patron(tE) (2.109)

La magnitude apparente mV dans la bande V est en cons�equence reli�ee �a la magnitude
absolue MV patron du patron de courbe de lumi�ere, �a l'extinction AV et au module de
distance (qui est la quantit�e qui nous int�eresse) par:

chandelles standard mV (t) = MV patron(tE) + � +AV + bruit (2.110)

t (resp. tE) est l'instant compt�e �a partir de l'explosion dans le r�ef�erentiel de l'observateur
(resp. de la supernova). Les instants t et tE v�eri�ent: t = (1+ z)� tE. Les couleurs B�V ,
V � R, V � I de la supernova sont aussi reli�ees au patron de courbe de lumi�ere. Par
exemple pour B � V :

chandelles standard (B � V )(t) = (B � V )patron(t=(1 + z)) + E(B�V ) + bruit (2.111)

o�u E(B�V ) est l'exc�es de couleur. On d�e�nit le module de distance apparent dans le visible
�V en y incluant l'extinction: �V = � +AV . D'autre part, on suppose une relation entre
l'extinction AV et l'exc�es de couleur E(B�V ).
Les courbes de lumi�ere sont alors autoris�ees �a varier par rapport au patron. La variation

est param�etris�ee par �, la di��erence de magnitude au maximum15 dans la bande V entre
la supernova de type Ia et le patron de courbe:

MV (tmax) = MV patron(tmax) + � (2.112)

La variation par rapport au patron est le produit de � par une courbe de lumi�ere corrective
�xe RV (t):

MLCS MV (t) = MV patron(t) + ��RV (t) (2.113)

On a bien sûr RV (tmax) = 1. Ainsi, la magnitude apparente s'�ecrit:

MLCS mV (t) = MV patron(t) + ��RV (t) + �V + bruit (2.114)

De même, on d�e�nit pour la couleur une courbe de lumi�ere corrective:

MLCS B � V = (B � V )patron+��RB�V (t) + EB�V + bruit (2.115)

Les patrons MV patron(t), (B � V )patron, (V �R)patron, (V � I)patron et les courbes correc-
tives RV (t), RB�V (t), RV�R(t) et RV�I(t) sont �a d�eterminer.
Les patrons de courbe de lumi�ere en B;V;R; I sont r�ealis�es �a partir des supernovae

SN 1990N, SN 1981B, SN 1989B. Les corrections R(t) sont estim�ees par un minimum de
�2 �a partir d'un �echantillon d'entrâ�nement de 9 supernovae dont les distances relatives,
mesur�ees par les m�ethodes TF, SBF, et PNLF et l'extinctionAV sont connues: on connait

15. L'instant du maximum est d�e�ni par l'instant du maximum dans la bande B.
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alors leur magnitude absolue MV , donc le param�etre � correspondant �a chacune (�a une
constante C pr�es, puisqu'on ne dispose que de distances relatives).
Ainsi, pour d�eterminer le module de distance d'une supernova de type Ia donn�ee, de

magnitude apparente et de couleur connue, il faut ajuster les param�etres (�; AV ; �V ) des
�equations 2.114 et 2.115 (rappelons que EB�V est une fonction de AV ). Le module de
distance calcul�e par cette m�ethode est donc � = �V �AV . Si on avait simplement ajust�e
le patron, on aurait trouv�e � = �V +�. La correction-K et la correction de la dilatation
de la courbe de lumi�ere dûe au d�ecalage vers le rouge est appliqu�ee avant ce traitement.
Le module de distance est ainsi d�etermin�e �a la constante C pr�es, puisqu'on a utilis�e

un �echantillon d'entrâ�nement pour lequel on ne connâ�t que les distances relatives. Le
module de distance �MLCS calcul�e par la m�ethode MLCS est reli�e au module de distance
\vrai" � par:

� = �MLCS + C

Le module de distance MLCS est alors recal�e sur l'�echelle de distance des c�eph�eides en
appliquant la m�ethode MLCS �a 3 supernovae dont les distances ont �et�e d�etermin�ees avec
des c�eph�eides observ�ees dans leurs galaxies hôtes par le Hubble Space Telescope (SN 1972E,
SN 1981B, SN 1990N):

�c�eph�eides = �MLCS + C (2.116)

(2.117)

Il est alors possible d'attribuer �a chaque supernova trait�ee par la m�ethode MLCS son
module de distance absolu. En conclusion, cette m�ethode permettrait pour une supernova
dont on connâ�t la courbe de lumi�ere en B,V,R et I, de calculer son module de distance
�.

sur-lumineuse:   décroissance lente
sous-lumineuse: décroissance rapide∆ = -0.50
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Fig. 2.12 { Famille de courbes de lumi�ere: M(t) + �R(t) obtenues par la m�ethode MLCS

en faisant varier le param�etre �, d�e�ni par l'�ecart de la magnitude absolue au maxi-

mum de la supernova �a celle de la courbe patron: MV (tmax) = MV patron(tmax) + �. En
abscisse est indiqu�ee la date en jours depuis le maximum, et en ordonn�ee la magnitude

absolue. On constate que plus la supernova est lumineuse, moins vite elle d�ecrô�t. (d'apr�es

[Riess et al., 1996a])
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Fig. 2.13 { Diagramme de Hubble pour 20 supernovae de vitesse de r�ecession cz (en

ordonn�ee). En haut, le module distance � (en abscisse) est calcul�e en utilisant la m�ethode

de [Sandage et al., 1996] (coupure en couleur et magnitude absolue MB = �19:36mag).
En bas, le module de distance est calcul�e en utilisant la m�ethode MLCS. La dispersion

du diagramme est r�eduite de mani�ere signi�cative, et la valeur de H0 augment�ee de 55

�a 65 km s�1Mpc�1. En e�et, pour la m�ethode MLCS, les supernovae calibr�ees par le

HST ne sont pas standard mais plutôt plus brillantes que la moyenne. (�gure tir�ee de

[Riess et al., 1996a])
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Il est �a noter que [Riess et al., 1996a] reproduisent avec cette param�etrisation la corr�ela-
tion vitesse de d�eclin - luminosit�e. La courbe corrective RV (t) est telle que les supernovae
sur-lumineuses (� < 0) d�ecroissent plus lentement, et vice-versa. La famille de courbes
de lumi�ere obtenue en faisant varier � pr�esent�ee en �gure 2.12 illustre parfaitement la
corr�elation.
Le diagramme de Hubble ��z obtenu en appliquant cette m�ethode �a 20 supernovae est

pr�esent�e en �gure 2.13. La dispersion du diagramme de Hubble est de � � 0:5 magnitude
sans corrections ni s�election appliqu�ee, et elle est r�eduite �a � � 0:12 magnitude lorsqu'on
applique cette technique pour d�eterminer �. Nous discuterons de la valeur de H0 ainsi
d�etermin�ee �a la section suivante.

3. Luminosit�e au maximum et caract�eres spectraux

Une corr�elation entre le rapport R(Si II) de l'intensit�e des raies spectrales dûes �a Si
II �a 5800 et 6150 �A (pr�es du maximum) et la magnitude absolue B maximum MB des
supernovae de type Ia a �et�e mise en �evidence par [Nugent et al., 1995]. La magnitude
absolue B maximumMB est aussi corr�el�ee avec le rapport R(Ca II) de l'intensit�e des raies
d'�emission �a 3550 et 3925 �A situ�ees de par et d'autre de la raie d'absorption �a 3800 �Adue
�a Ca II. Cette corr�elation est pr�esent�ee sur la �gure 2.14. Cette relation est reproduite
lors de la simulation de spectres synth�etiques pour lesquels la temp�erature e�ective de
photosph�ere Te� varie.
Cette corr�elation est encore assez di�cile �a appliquer pour inter-calibrer les supernovae.

D'une part, les raies de Ca II utilis�ees se superposent avec la cassure �a 4000 �Adu spectre
de la galaxie hôte. D'autre part, lorsque le spectre est d�ecal�e vers le rouge, les raies de
Si II �a � 6000 �Adisparaissent rapidement dans l'infra-rouge. Cet e�et permet n�eanmoins
de v�eri�er les autres m�ethodes de corr�elations, et d'�etudier les e�ets d'�evolution sur les
supernovae.

2.3.2 Calibration de la magnitude absolue et d�etermination de

H0

Pour tracer un diagramme de Hubble, il est n�ecessaire de r�eduire la dispersion en
magnitude absolue des supernovae utilis�ees. Comme nous l'avons montr�e dans la section
2.1, la quantit�e d�etermin�ee par l'intercept �a cz = 1 dans le diagramme de Hubble m� z

estM = M �5 logH0. Pour estimerH0, il faut donc de surcrô�t d�eterminer la magnitude
absolue des supernovae. Deux types de m�ethodes sont appliqu�es: l'utilisation de l'�echelle de
distance des c�eph�eides et le calcul de la luminosit�e absolue �a partir de mod�eles physiques.

Avec les c�eph�eides du HST

Les m�ethodes d'intercalibration pr�esent�ees en section 2.3.1 permettent de renormaliser
une supernova de type Ia donn�ee �a une supernova de type Ia standard, et de construire
le diagramme de Hubble comme si toutes les supernovae avaient une même magnitude
M avec une dispersion de l'ordre de � � 0:2mag. La valeur propos�ee pour la magnitude
absolue s'�ecrit:

M =M+ 5 logH0
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Fig. 2.14 { Corr�elation entre la magnitude absolue B MB, le rapport de l'intensit�e des

raies d'absorption dûes �a Si II �a 5800 et 6150 �AR(Si II) (cercles, �echelle du haut) et le

rapport de l'intensit�e des raies �emission �a 3550 et 3925 �Asitu�ees de par et d'autre de la

raie d'absorption �a 3800 �Adue �a Ca II R(Ca II) (carr�es, �echelle du bas). ([Nugent, 1997])
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o�uM est connue. Une mesure ind�ependante de M sur une supernova standard ou renor-
malis�ee au patron de supernova standard permet donc de d�eduire M .
Notons que la m�ethode d'inter-calibration MLCS de [Riess et al., 1996a] propose di-

rectement le module de distance absolue calibr�ee sur les distances de trois supernovae
mesur�ees �a l'aide de c�eph�eides observ�ees avec le HST. Le diagramme de Hubble utilis�e
dans ce cas est donc le diagramme � � z.
Si tous les auteurs utilisent le même lot de 7 supernovae dont les distances ont �et�e me-

sur�ees par le HST (lot parfois r�eduit �a 3 ou 4 supernovae selon les n�ecessit�es des m�ethodes
d'inter-calibration utilis�ees), les di��erentes m�ethodes d'inter-calibration conduisent �a des
valeurs de H0 di��erentes, qui s'�echelonnent entre 55 et 65 km s�1Mpc�1.
Les magnitudes absolues adopt�ees pour les supernovae \HST" par les trois groupes

[Tammann, Sandage, Saha, Labhardt, Macchetto, et Panagia, 1997] (hypoth�ese \chandelles
standard"), que nous abr�egeons en [Tammann et al., 1997], [Hamuy et al., 1996b] (m�e-
thode �m15) et [Riess et al., 1996a] (m�ethode MLCS) sont indiqu�ees dans le tableau 2.3.
Notons que les magnitudes adopt�ees pour SN 1981B sont di��erentes. [Tammann et al., 1997],
qui attribuent �a SN 1981B une magnitude absolue plus brillante que celle adopt�ee par
les deux autres groupes, appliquent une correction dû �a un rougissement de E(B�V ) = 0:1
que [Hamuy et al., 1996b] ne prennent pas en compte. Pour SN 1972E, [Tammann et al., 1997]
(pour lesquels SN 1972E est intrins�equement moins brillante) et [Hamuy et al., 1996b]
n'adoptent ni la même distance, ni la même magnitude apparente, ni la même extinction.
En�n, les magnitudes absolues MLCS sont di�cilement comparables aux autres, du fait
de la particularit�e de cette m�ethode.

\chandelles standard" \�m15" MLCS

Supernova Galaxie (1) (2) (3)

MB(max) MV (max) MB(max) MV (max) MV (max)

SN 1895B NGC5253 �19:87� 0:22 | | | |
SN 1937C IC4182 �19:53� 0:15 �19:50� 0:17 �19:56� 0:15 �19:54� 0:16 |
SN 1960F NGC4496 �19:53� 0:14 �19:62� 0:18 | | |
SN 1972E NGC5253 �19:52� 0:22 �19:49� 0:14 �19:69� 0:18 �19:64� 0:18 �19:69� 0:14

SN 1981B NGC4536 �19:47� 0:17 �19:45� 0:14 �19:07� 0:16 �19:17� 0:15 �19:36� 0:14
SN 1989B NGC3627 �19:51� 0:21 �19:49� 0:20 | | |
SN 1990N NGC4639 �19:30� 0:24 �19:39� 0:24 �19:26� 0:25 �19:28� 0:24 �19:63� 0:14

Tab. 2.3 { Magnitudes absolues au maximum des supernovae de type Ia dont les

distances ont �et�e mesur�ees avec le HST calcul�ees par 3 groupes di��erents: (1)

[Tammann et al., 1997] ; (2) [Hamuy et al., 1996b]; (3) [Riess et al., 1996a]. Puisque la

magnitude apparente m est mesur�ee, et que le HST fournie le module de distance, les ma-

gnitudes absolues calcul�ees par M = � �m devraient êtres �egales pour ces 7 supernovae

�etalons. On constate cependant des di��erences d'un auteur �a un autre, notamment pour

SN 1972E et SN 1981B. En e�et, les auteurs n'adoptent pas toujours la même magnitude

apparente, le même module de distance, la même correction de rougissement pour une

même supernova. Il est de plus di�cile de comparer les magnitudes absolues obtenues par

la m�ethode MLCS.

Les magnitudes absolues adopt�ees pour les supernovae de calibration HST di��erent l�eg�e-
rement. De plus, (voir tableau 2.4), si [Tammann et al., 1997] consid�erent que toutes sont
des supernovae normales (c'est-�a-dire plus bleues que B�V = 0:5), [Hamuy et al., 1996b]
et [Riess et al., 1996a] les classi�ent d'apr�es leur courbe de lumi�ere en majorit�e (pour
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Classi�cation des supernovae HST

Supernova \chandelles standard" \�m15" MLCS
(1) (2) (3)

SN 1895B normale | |
SN 1937C normale sur-lumineuse |

�m15 = 0:87
SN 1960F normale | |
SN 1972E normale sur-lumineuse sur-lumineuse

�m15 = 0:87 � = �0:33
SN 1981B normale normale normale

�m15 = 1:1 � = 0:
SN 1989B normale | |
SN 1990N normale sur-lumineuse sur-lumineuse

�m15 = 1:07 � = �0:07

Tab. 2.4 { Classi�cation des supernovae utilis�ees pour calculer la calibration de la

magnitude absolue. Les r�ef�erences des 3 groupes sont indiqu�ees par les num�eros: (1)

[Tammann et al., 1997]; (2) [Hamuy et al., 1996b]; (3) [Riess et al., 1996a]. On note que

si toutes sont consid�er�ees comme normales par (1), les deux autres groupes classi�ent ma-

joritairement les supernovae qu'ils utilisent dans la cat�egorie \sur-lumineuse".

Moyennes des Magnitude absolues corrig�ees

\chandelles standard" \�m15" MLCS
(1) (2) (3)
| �m15 = 1:1 � = 0:

MB(max) MV (max) MB(max) MV (max) MV (max)
�19:53 � 0:18 �19:49 � 0:12 �19:28 � 0:20 �19:31 � 0:14 �19:36

Valeur de H0 (en km s�1Mpc�1)
\chandelles standard" \�m15" MLCS

(1) (2) (3)
56� 4 58 � 4 63 � 6 63� 4 64 � 3

Tab. 2.5 { Les magnitudes absolues moyennes (� la variance) corrig�ees adopt�ees par

chacune des trois �equipes sont pr�esent�ees dans ce tableau. Les r�ef�erences des 3 groupes

sont indiqu�ees par les num�eros: (1) [Tammann et al., 1997]; (2) [Hamuy et al., 1996b];

(3) [Riess et al., 1996a]. [Tammann et al., 1997] consid�erent comme normales ces 7 su-

pernovae, ils adoptent donc la moyenne des magnitudes absolues qu'ils calculent. Les deux

autres �equipes corrigent les magnitudes absolues au moyen des relations m��m15 ou de

la m�ethode MLCS, et calculent donc des magnitudes moyennes pour les supernovae \nor-

males" (�m15 = 1:1 ou � = 0:). Les supernovae de calibration sont majoritairement

sur-lumineuses pour [Hamuy et al., 1996b] et [Riess et al., 1996a]: la valeur de H0 qu'ils

calculent est en cons�equence plus �elev�ee.
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celles qu'ils utilisent) comme sur-lumineuses (�m15 < 1:1mag: ou � < 0). La ma-
gnitude absolue adopt�ee pour une supernova \normale" est donc plus brillante pour
[Tammann et al., 1997] que pour les deux autres �equipes, et les valeurs de H0 qu'ils en
d�eduisent sont en cons�equence inf�erieures (tableau 2.5). Notons que l'utilisation de la rela-
tion P-L d�etermin�ee par [Feast et Catchpole, 1997] pour calculer les modules de distance
des galaxies hôtes diminuerait de nouveau de 10% les valeurs de H0 ainsi estim�ees.

En calculant la luminosit�e absolue th�eorique

Une approche alternative �a l'utilisation des c�eph�eides est la mod�elisation de la courbe
de lumi�ere ou du spectre des supernovae de type Ia. Le mod�ele ajust�e sur une supernova
est ensuite compar�e aux observations de cette même supernova pour en d�eterminer la
distance. La constante de Hubble qu'on en d�eduit est donc ind�ependante des incertitudes
de la calibration de la relation P-L des c�eph�eides, mais d�epend en revanche des hypoth�eses
de la mod�elisation.
[H�oich, 1997] �etudie les di��erents sc�enarios d'explosion ainsi que la mod�elisation du

transport d'�energie dans la photosph�ere pour reproduire les courbes de lumi�eres B, V, R,
I des supernovae.
Il en conclut que le meilleur ajustement des courbes de lumi�ere des supernovae \nor-

males" est obtenu en utilisant le mod�ele de la d�etonation retard�ee, pour lequel le front de
combustion se d�eplace tout d'abord �a une vitesse de l'ordre de quelques % de la vitesse
du son (d�eagration). La transition �a un r�egime de d�etonation se produit �a une densit�e
�tr comprise entre 1 � 107 et 3 � 107 g cm�3. La variation de �tr pourrait provoquer des
variations de la masse MNi de 56Ni. Or, c'est la d�ecroissance radioactive du 56Ni qui est
la principale source d'�energie de la luminosit�e de la supernova de type Ia. Moins de 56Ni
implique une supernova moins lumineuse, ainsi qu'une temp�erature plus faible: les super-
novae les plus lumineuses sont plus bleues. De plus, une temp�erature plus basse se traduit
par une diminution de l'opacit�e, donc du temps e�ectif de di�usion tdi�: e�: dont d�epend
principalement la forme de la courbe (voir chapitre 1): tdi�: e�: � (�M=4cv)

1
2 pour une

enveloppe de masse M en expansion �a la vitesse v. Cette e�et pourrait donc expliquer la
corr�elation luminosit�e-vitesse de d�eclin.
Les supernovae sous-lumineuses seraient quant �a elles expliqu�ees par le mod�ele de la

d�etonation retard�ee avec pulsation, o�u la densit�e �tr est plus faible. Tous ces mod�eles font
exploser des naines blanches �a la masse de Chandrasekhar. En ajustant les courbes de
lumi�ere th�eoriques sur les courbes de lumi�ere observ�ees de 27 supernovae, [H�oich, 1997]
d�etermine leur modules de distance (8 sont dans le ot de Hubble) et calcule une valeur
de H0 de:

H0 = 67 � 9 km s�1Mpc�1 (2.118)

[Ruiz-Lapuente, 1996] propose une m�ethode permettant de d�eterminer la distance d'une
supernova de type Ia en mod�elisant le spectre �emis pendant la phase n�ebulaire. La phase
n�ebulaire, qui correspond au moment o�u l'enveloppe est devenue optiquement transpa-
rente, d�ebute environ 80 jours apr�es l'explosion et est compl�etement install�ee � 250 jours
apr�es l'explosion. A cette �epoque, le spectre est domin�e par les raies interdites de Fe II
et Fe III qui tracent la densit�e et la temp�erature �electroniques. L'ajustement du mod�ele
sur le spectre observ�e permet de d�eterminer la masse de 56Ni produite et la distance de
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la supernova. La densit�e et la temp�erature �electroniques d�eduites de ces calculs semblent
incompatibles avec celles pr�edites par les mod�eles d'explosion sub-Chandrasekhar.
En mod�elisant (mod�ele d'explosion �a la masse de Chandrasekhar) le spectre n�ebulaire

de 7 supernovae, [Ruiz-Lapuente, 1996] mesure une constante de Hubble �egale �a:

H0 = 68 � 6 (statistique) � 7 (syst�ematique) km s�1Mpc�1 (2.119)

Ces magnitudes absolues calcul�ees th�eoriquement au moyen de mod�eles d'explosion �a
la masse de Chandrasekhar sont 0:2 magnitudes plus brillantes que la calibration adopt�ee
par [Tammann et al., 1997]. Ceci su�t pour d�eplacer la valeur de H0 qu'on en d�eduit de
� 55� 60 km s�1Mpc�1 �a 60 � 65 km s�1Mpc�1.

2.3.3 Mesures de vitesses particuli�eres

Les supernovae de type Ia, dûment calibr�ees ainsi qu'il est expos�e pr�ec�edemment, per-
mettent maintenant de d�eterminer des distances ind�ependantes du d�ecalage vers le rouge.
Il est donc possible d'utiliser cette distance pour calculer la vitesse particuli�ere (le long
de la ligne de vis�ee) de la galaxie hôte d'une supernova de type Ia:

vparticuli�ere = cz �H0d (2.120)

Le rayonnement cosmique de fond (CMB) d�e�nit le r�ef�erentiel de repos standard: l'ani-
sotropie du CMB qu'on observe depuis la Terre est interpr�et�ee comme un e�et Doppler
caus�e par la vitesse par rapport au CMB du Groupe Local, auquel appartient la Galaxie.
Le Groupe Local se d�eplacerait alors dans la direction (l = 271�; b = +29�) �a une vitesse
vGL=CMB = 620 km s�1. L'amplitude des uctuations de masse devrait diminuer lorsque
l'�echelle �a laquelle on les mesure augmente. Ainsi, un ensemble de galaxies su�samment
distantes (cz & 5000 km s�1) et distribu�ees uniform�ement dans le ciel devraient être glo-
balement au repos dans le r�ef�erentiel du CMB: la vitesse du groupe local par rapport �a
cet ensemble de galaxies serait alors �egale �a ~vGL=CMB.
[Lauer et Postman , 1994] ont �etudi�e dans ce but les vitesses particuli�eres d'un lot de 42

amas d'Abell, situ�es �a des distances cz � 8000 � 11000 km s�1. L'indicateur de distance
utilis�e est la magnitude la galaxie cD (BCG 16) que l'on trouve souvent au centre des
amas. La conclusion �a laquelle [Lauer et Postman , 1994] aboutissent est �etonnante: le
Groupe local est en mouvement par rapport au lot d'amas d'Abell dans la direction
(l = 220�; b = �28� � 27�) �a une vitesse vGL=LP = 561 � 284 km s�1. Ceci implique que
l'ensemble des amas d'Abell soit lui-même en mouvement global par rapport au CMB,
dans la direction (l = 343�; b = +52�� 23�) �a une vitesse vLP=CMB = 689� 178 km s�1. Ce
r�esultat est di�cile �a expliquer dans le cadre des mod�eles \classiques" de formation des
grandes structures. C'est pourquoi plusieurs groupes se proposent d'e�ectuer un travail
similaire, en utilisant un indicateur de distance di��erent: les supernovae de type Ia.
[Riess et al., 1996b] ont utilis�e la m�ethode MLCS pour calculer les vitesses particuli�eres

de 13 supernovae du projet The Calan-Tololo Supernovae Search situ�ees en moyenne �a
une distance cz � 7000 km s�1. Ils concluent de cette analyse que le Groupe Local est
en mouvement par rapport au r�ef�erentiel du lot de supernovae dans la direction (l =

16. Pour Brightest Cluster Galaxy.
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260� � 90�; b = +54� � 25�) �a une vitesse vGL=SN = 600 � 350 km s�1. Ce mouvement
est compatible �a 68% de con�ance avec celui trouv�e par rapport au CMB, mais exclut �a
99.99% de con�ance celui estim�e par rapport au lot d'amas de [Lauer et Postman , 1994].
A�n de r�eexaminer la valeur des vitesses particuli�eres des amas d'Abell, le projet

The Mount Stromlo Abell Supernovae Search (voir chapitre 3, section 3.3.3) a entre-
pris une recherche de supernovae dans 74 amas d'Abell dont 20 ont �et�e utilis�es par
[Lauer et Postman , 1994]. Comme les supernovae sont des indicateurs de distance plus
pr�ecis que les BCG, [Reiss et al., 1998] pensent atteindre une pr�ecision comparable avec
seulement 35 supernovae. Dans ce même but, eros a s�electionn�e pour la recherche de
supernovae 10 autres amas d'Abell parmi ceux de [Lauer et Postman , 1994].
Puisque les supernovae de type Ia permettent de mesurer les vitesses particuli�eres, elles

peuvent être aussi utilis�ees pour estimer le param�etre � = 
M 0
0:6=b. Avec 24 super-

novae de type Ia, et le catalogue The IRAS 1.2 Jy redshift survey, [Riess et al., 1997]
estiment la valeur de ce param�etre �a � � 0:4 et excluent �a 95% la mesure r�ealis�ee
par [Sigad et al., 1998] indiqu�ee en 2.69. Ce d�esaccord pourrait provenir de syst�ema-
tiques di��erentes, car [Sigad et al., 1998] comparaient les densit�es �gal et �, alors que
[Riess et al., 1997] comparent les vitesses particuli�eres des supernovae aux vitesses pr�e-
dites par le champ de gravit�e calcul�e �a partir du catalogue.

2.3.4 D�etermination des param�etres cosmologiques 
M 0 et 
�0

Pour d�eterminer les param�etres 
M 0 et 
�0, deux �equipes, The Supernova Cosmology

Project (SCP, [Perlmutter et al., 1998]) et The High Z SN Search (HZS, [Schmidt et al., 1998]),
d�etectent et mesurent des supernovae �a des d�ecalages vers le rouge z > 0:4 qui sont ensuite
port�ees dans un diagramme de Hubble m� z.
Rappelons qu'�a un d�ecalage moyen �z, on ne mesure pas 
M 0 et 
�0 mais une combinai-

son lin�eaire des deux: 
M 0 ��(�z)
�0. Pour d�eterminer 
M 0 et 
�0 il faut donc disposer
d'un bras de levier su�sant, c'est �a dire de supernovae de type Ia r�eparties par exemple
entre z � 0:5 et z � 1.
La pr�ecision escompt�ee sur 
M 0 � �(�z)
�0 est proportionnelle �a la pr�ecision sur la

magnitude absolue �M et inversement proportionnelle �a la racine carr�ee du nombre N de
supernovae disponibles:

�(
M0 � �(�z)
�0) � �M
2 a10 �z

p
N

(2.121)

Si la dispersion intrins�eque des supernovae utilis�ees est e�ectivement de � � 0:15mag, une
pr�ecision sur la combinaison lin�eaire de 5% est atteinte pour un lot de 100 supernovae
�a �z = 0:5, ce qui est environ le nombre de supernovae �a grand d�ecalage vers le rouge
disponibles actuellement.
Notons qu'�a z � 0:5, la di��erence de module de distance est de 0:2mag entre un univers

o�u (
M0; 
�0) = (0:2; 0) et un univers o�u (
M 0; 
�0) = (0:2; 0:8). Il devrait être possible
distinguer ces deux cas avec � 25 supernovae.
Le diagramme de Hubble construit avec les donn�ees de [Hamuy et al., 1996b] et les 7

premi�eres supernovae du Supernova Cosmology Project est pr�esent�e en �gure 2.15.
L'�equipe du SCP avec 40 supernovae de type Ia ([Kim, 1998]) et celle du HZS avec 16

supernovae de type Ia trouvent des r�esultats compatibles (les r�esultats pr�eliminaires du
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Fig. 2.15 { Diagramme de Hubble comparant les supernovae proches

([Hamuy et al., 1996b]) aux 40 premi�eres supernovae du Supernova Cosmology Project
(r�esultat pr�eliminaire). Les courbes indiqu�ees correspondent �a la magnitude apparente en

fonction du d�ecalage vers le rouge z pour les param�etres (
M0; 
�0) = (0; 0), (1; 0), (2; 0).
Les courbes correspondant �a (
M 0; 
�0) = (0:5; 0:5), (1; 0), (1:5;�0:5) sont superpos�ees �a
ces trois courbes, et en sont pratiquement indistinguables. Les magnitudes sont corrig�ees

par la relation luminosit�e - facteur de dilatation s. ([Pain (communication priv�ee), 1998])
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SCP sont tir�es de [Kim, 1998] et ceux du HZS [Filippenko, 1997]):

SCP 17 si 
M 0 + 
�0 � 1 : 
M 0 = 0:25 � 0:06� 0:3 (2.122)

si 
�0 � 0 : 
M 0 = �0:40 � 0:10 � 0:5

HZS si 
M 0 + 
�0 � 1 : 
M 0 = 0:24 � 0:10

si 
�0 � 0 : 
M 0 = �0:35 � 0:18

La premi�ere erreur est statistique, et l'�equipe du SCP ajoute une estimation de l'erreur
syst�ematique. Une �etude en cours permettrait la r�eduire. Ce r�esultat, pr�esent�e en �gure
2.16, semble �eliminer la possibilit�e d'une constante cosmologique nulle.
Cependant, des erreurs syst�ematiques pourraient entacher ces mesures:

1. Syst�ematiques sur les supernovae de type Ia �a petits z et les relations d'inter-

calibration:

D'une part, les deux �equipes utilisent le même lot de supernovae �a petits d�ecalage
vers le rouge dans le diagramme de Hubble. D'autre part, les relations d'interca-
libration utilis�ees, si elles n'ont pas la même forme (le SCP utilise la m�ethode du
facteur de dilatation s, le HZS utilise la technique MLCS) sont toutes deux d�eriv�ees
de l'�etude du même lot de supernovae �a petits d�ecalage vers le rouge.

La raison pour cela est qu'�a ce jour, le seul lot de supernovae bien mesur�ees et
proches est celui de l'�equipeThe Calan-Tololo Supernovae Search, soit 29 supernovae
d�ecouvertes sur des plaques photographiques et mesur�ees avec des ccd.

C'est pour �etendre ce lot, ainsi que pour utiliser �a bas et haut z des supernovae
d�ecouvertes avec une technique similaire (par soustraction d'images ccd) que le SCP
entreprendra en collaboration avec eros une recherche intensive �a petits d�ecalages
vers le rouge.

2. Evolution des caract�eristiques des supernovae de type Ia:

Le spectre de SN 1997ap �a z = 0:83 observ�e par [Perlmutter et al., 1998] semble
remarquablement similaire �a celui des supernovae proches (�gure 2.17). Cette ob-
servation milite donc en faveur d'une �evolution limit�ee des supernovae, et surtout
d'un contrôle possible de cet e�et, par l'examen des spectres. Cependant, seul un
petit domaine de longueur d'onde est accessible �a la comparaison du fait du d�e-
calage vers le rouge et de la perte de sensibilit�e des ccd dans l'infra-rouge. Cette
m�ethode n�ecessite donc une �etude des spectres U-V des supernovae proches, ainsi
que l'extension vers l'I-R de la sensibilit�e des ccd.

La luminosit�e des supernova de type Iapourrait être corr�el�ee avec le type de la galaxie
hôte: [Hamuy et al., 1996a] constatent une di��erence syst�ematique de � 0:3mag
entre les supernovae de type Ia des galaxies \evolu�ees" (elliptiques et S0) et celles
dans les galaxies \r�ecentes" (spirales). Les supernovae des galaxies elliptiques se-
raient plus brillantes. D'autre part, les taux d'explosion de supernovae seraient plus
importants dans les galaxies \r�ecentes" ([Cappellaro et al., 1997]). Ceci pourrait
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Fig. 2.16 { Mesures de 
M 0 et 
�0 r�ealis�ees par le projet The Supernova Cosmology
Project ([Perlmutter et al., 1998]) avec 40 supernovae distantes (en trait plein noir) et

par l'�equipe The High Z Supernovae Search ([Schmidt et al., 1998]) avec 16 autres super-

novae distantes (en trait plein gris). Les ellipses d'erreur du Supernova Cosmology Pro-
ject indiquent un niveau de con�ance �a 68% et 90%. Elles correspondent aux estimations:


M 0 = 0:25�0:06�0:3 pour un univers plat (
�0+
�0 � 1) et 
M0 = �0:4�0:1�0:5 si

�0 � 0 ([Kim, 1998]). La premi�ere erreur est statistique, la deuxi�eme est une estimation
de l'erreur syst�ematique. Les ellipses en pointill�es indiquent le r�esultat qu'on obtiendrait si

les magnitudes absolues des �echantillons de supernovae locales et distantes di��eraient de

0:2magnitude. Les ellipses d'erreur du High Z Supernovae Search indiquent un niveau de

con�ance �a 68.3% et 95.4%. Elles correspondent aux estimations: 
M 0 = 0:24�0:10 pour
un univers plat (
M 0+
�0 � 1) et 
M 0 = �0:35� 0:18 si 
�0 � 0 ([Filippenko, 1997]).
L'erreur est statistique. Les r�esultats des deux �equipes sont compatibles. Notons qu'�a petit

d�ecalage vers le rouge, les deux �equipes utilisent le même lot de supernovae.
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Fig. 2.17 { Spectre de SN 1997ap (z = 0:83) compar�e aux spectres de 5 supernovae de type
Ia proches, d�ecal�es et dilat�es du même d�ecalage vers le rouge. La raie bleue caract�eristique

de Ca II �a environ 3750 �Aest maintenant d�ecal�ee �a � 7000 �A, dans le proche infra-

rouge. Le sigle � indique une raie d'absorption atmosph�erique et l'�etoile � une r�egion mal

d�eat�ee. Le spectre de cette supernova lointaine est �etonnamment semblable �a celui des su-

pernovae proches. Les r�ef�erences de spectres sont fournies dans [Perlmutter et al., 1998].
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sugg�erer un e�et syst�ematique fonction de l'âge de la population parente. Les m�e-
thodes d'inter-calibration ont normalement pour rôle de compenser cette disper-
sion. Le fait qu'elles s'appuient sur des supernovae d�ecouvertes par �etude visuelle
de plaques photographiques, m�ethode avec laquelle il est di�cile de distinguer une
supernova dans le centre d'une galaxie, pourrait amener un e�et de s�election. La
conclusion est donc similaire �a celle du point pr�ec�edent !

3. Extinction

Le lot de supernovae employ�ees par The High Z SN Search ne semble pas être
a�ect�e par l'extinction dûe au milieu interstellaire, qui rougit les objets observ�es: la
couleur moyenne au maximum dans leur �echantillon est tout �a fait compatible avec
celle d'une supernova qui ne serait pas \�eteinte". Ainsi, le r�esultat de cette �equipe
d�ependrait peu de la loi d'extinction choisie, car le rougissement est n�egligeable.

Les supernovae pourrait n�eanmoins sou�rir d'une extinction a�ectant toutes les
longueur d'ondes de mani�ere similaire, un extinction \grise", caus�ee par des grains
de poussi�ere de grande taille par rapport �a la longueur d'onde. En diminuant la
quantit�e de lumi�ere re�cue, l'extinction grise pourrait provoquer une surestimation
de la distance des supernovae.

Si cette extinction survient dans la galaxie hôte, sa d�ependance en fonction de la
position de la supernova dans la galaxie se traduit par une dispersion des magnitudes
observ�ees. Si ce type d'extinction �etait responsable d'un d�e�cit de � 0:25magnitude
pour les supernovae observ�ees, ce qui r�econcilierait leurs distances avec le mod�ele

�0 � 0, [Riess et al., 1998] estiment que la dispersion des magnitudes du lot de
supernovae utilis�ees devrait être de l'ordre de � � 0:4magnitude, soit une valeur
deux fois plus �elev�ee que celle qu'ils observent.

Si cette extinction a lieu dans le milieu inter-galactique, elle ne provoque ni rougis-
sement, ni dispersion si la densit�e de colonne du mat�eriau absorbant est la même
dans toutes les directions. Cependant, la taille des grains n�ecessaire �a l'obtention
d'une extinction grise conduirait �a une m�etallicit�e trop �elev�ee.

En conclusion, il semble peu probable que les supernovae �a grand d�ecalage vers le
rouge sou�rent d'une extinction grise.

4. E�et de lentille gravitationnelle

La magni�cation (ou la d�e-magni�cation) de la lumi�ere par des structures �a grandes
�echelles touche aussi les recherches de supernovae �a grands d�ecalages vers le rouge.
Cependant, cet e�et ne devrait pas augmenter la dispersion observ�ee de plus de
5% et d�eplacer la moyenne des magnitudes observ�ees de plus de 1% �a z = 1
([Wambsganss et al., 1997], cit�e par [Schmidt et al., 1998]). La pr�esence de mati�ere
noire sous forme d'astres compacts r�epartis uniform�ement dans l'univers pourrait
engendrer des e�ets de microlentille sur les supernovae. Cet e�et est cependant du
même ordre que le pr�ec�edent.

5. Contamination

Le lot de supernovae de type Ia pourrait être contamin�e par des supernovae de type
di��erent, comme des Ic, ou par des objets qui ne sont pas des supernovae, comme
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des quasars ou des noyaux actifs de galaxie (AGN). Cependant, les deux �equipes
constatent que lorsque les objets pour lesquels la classi�cation spectrale est absente
ou douteuse sont retir�es de l'analyse, les r�esultats n'en sont pas modi��es.

L'utilisation des supernovae lointaines ne se limite pas �a l'estimation de 
M 0 et 
�0.
D'une part, l'�etude de la courbe de lumi�ere des supernovae a permis de d�emontrer la r�ealit�e
de la dilatation du temps caus�ee par l'expansion ([Leibundgut, 1994], [Goldhaber et al., 1997]).
D'autre part, [Kim et al., 1997] ont montr�e que la constante de Hubble globale H0G, me-
sur�ee avec un lot de 7 supernovae �a z � 0:5, ne di��ere pas sensiblement de la constante
de Hubble locale H0L, d�eduite de l'observation de 18 supernovae proches (z < 0:1). Ils
imposent la limite �a 95% de con�ance:

si 
M0 � 1 : 0:9 <
H0L

H0G

< 1:10 (2.123)

Les supernovae sont donc des outils particuli�erement prometteurs pour la cosmologie:
les deux �equipes de recherche de supernovae �a grand d�ecalage vers le rouge revendiquent
�a ce jour une pr�ecision sur la mesure des param�etres 
M 0 et 
�0 in�egal�ee.
Ces r�esultats s'appuient toutefois sur un lot de supernovae proches, non seulement pour

compl�eter le diagramme de Hubble dans le domaines des petites distances, mais aussi
pour �etablir les relations d'inter-calibration qui permettent d'am�eliorer la pr�ecision d'un
facteur 2 et de rem�edier peut-être �a plusieurs e�ets de s�election. Ce lot de supernovae a �et�e
d�ecouvert par comparaison visuelle de plaques photographiques, m�ethode pour laquelle
les biais sont di�cilement quanti�ables. C'est pourquoi il parâ�t raisonnable de s'attacher
au renouvellement de ce lot par des supernovae d�etect�ees avec les mêmes m�ethodes que
celles utilis�ees par les recherches �a grandes distances: la soustraction d'images ccd, pour
laquelle l'e�cacit�e de d�etection est quanti�able. eros a entrepris une telle recherche, qui
fait l'objet des chapitres suivants.
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Chapitre 3

L'exp�erience EROS2 | Recherche

de Supernovae

EROS 1, exp�erience qui d�ebuta en 1990, a pour objectif essentiel la d�etection de mati�ere
noire Galactique sous forme d'astres compacts par e�et de microlentille gravitationnelle.
Dans sa premi�ere phase, EROS observa les �etoiles des deux Nuages de Magellan avec un
t�elescope de 1-m et des plaques photographiques, ainsi qu'un t�elescope de 40-cm et une
cam�era ccd. Les r�esultats obtenus permirent d'imposer une limite s�ev�ere �a la fraction
du halo compos�ee d'astres de masse inf�erieure �a quelques centi�emes de masse solaire.
A�n de contraindre plus pr�ecis�ement la masse des objets du halo dans le domaine des
masses sup�erieures au centi�eme de masse solaire, EROS a entrepris une nouvelle recherche,
EROS2. Apr�es avoir �evoqu�e le contexte scienti�que et les r�esultats d'EROS1, je d�ecrirai le
nouvel appareillage qu'utilise EROS2. �A la recherche d'�ev�enements de microlentilles vers
les deux Nuages de Magellan s'est ajout�ee une �etude similaire vers le bulbe Galactique,
et une recherche directe par mouvement propre de naines blanches et rouges du Halo.
En�n, EROS2 consacre 10% de son temps �a la d�etection de supernovae �a des distances
interm�ediaires, projet dont je pr�esenterai les motivations et la strat�egie.

3.1 L'exp�erience EROS1

Nous pr�esentons dans cette section une rapide �evaluation de la quantit�e de mati�ere
noire baryonique pr�esente �a l'�echelle de la Galaxie. Elle pourrait être constitu�ee d'astres
compacts, dont nous �evoquons la d�etection par e�et de microlentille en section 3.1.2. Nous
r�esumons en section 3.1.3 les caract�eristiques des deux exp�eriences men�ees dans le cadre
du projet eros1. Les r�esultats d'eros1 sont pr�esent�es en section 3.1.4.

3.1.1 La mati�ere noire �a l'�echelle de la Galaxie

Comme nous l'avons �evoqu�e au chapitre 2, la comparaison de la densit�e de mati�ere
baryonique de l'univers pr�edite par la nucl�eosynth�ese primordiale ([Hogan, 1997]):

0:005 � 
bar h
2 � 0:027

1. Pour Exp�erience de Recherche d'Objets Sombres.
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�a la densit�e de mati�ere lumineuse d�eduite d'observations dans le domaine visible
([Fukugita et al., 1998]):


visible h � 0:0025

implique qu'une partie de la mati�ere baryonique pourrait être noire. Nous nous int�eressons
ici plus sp�eci�quement �a la mati�ere noire pr�esente dans les galaxies.
A l'�echelle des galaxies, la densit�e de mati�ere dynamique est estim�ee �a l'aide de leurs

courbes de rotation. La relation entre les vitesses de rotation des composantes d'une
galaxie spirale, comme les �etoiles ou le gaz, et leurs positions galactocentriques R, re�ete
la distribution de la mati�ere au sein de la galaxie �etudi�ee.
Si la mati�ere �etait concentr�ee dans la composante lumineuse de la galaxie, qui s'�etend

typiquement jusqu'�a un rayon lumineux d'une quinzaine de kpc, la vitesse de rotation
d�ecrô�trait de mani�ere k�eplerienne (en 1=R

1

2 ) au-del�a de ce rayon. Or, les courbes de
rotation de la plupart des galaxies spirales restent plates bien au-del�a de leur composante
lumineuse, jusqu'�a deux ou trois fois le rayon lumineux.
La distribution de la mati�ere lumineuse dans la galaxie spirale NGC 3198 est pr�esent�ee

en �gure 3.1a, ainsi que la courbe de rotation que l'on en d�eduit, en supposant un rapport
masse-luminosit�e constant (�gure 3.1b, trait plein). Elle est en d�esaccord avec la courbe de
rotation exp�erimentale (�gure 3.1b, en tirets), qui indique une vitesse circulaire constante
loin du centre. Notre Galaxie n'�echappe pas �a la r�egle (�gure 3.2).
Cette plan�eit�e implique une distribution de masse croissant proportionnellement �a R.

On la mod�elise �a l'aide de plusieurs composantes: un disque, parfois un bulbe, auxquels
on ajoute un halo sph�erique de mati�ere noire. Sur la �gure 3.1b, il est indiqu�e en trait
tiret�e.
Dans le cadre de cette mod�elisation, le rapport M=L est tr�es sup�erieur �a la valeur ty-

pique des �etoiles. Ainsi, en attribuant au halo de mati�ere noire de la galaxie NGC3198 un
rayon maximal R

max
� 20h�1 kpc, on estime le rapport masse-luminosit�e �a M=L � 30h.

Cependant, le halo de mati�ere noire pourrait s'�etendre au-del�a, ce qui augmenterait pro-
portionnellement le rapport masse-luminosit�e. La densit�e 
dyn-gal d�eduite de ce nouveau
rapport masse-luminosit�e est donc bien sup�erieure �a 
vis, et devient comparable �a la
valeur de 
bar.


dyn-gal . 0:05

L'hypoth�ese d'un halo Galactique de mati�ere noire baryonique est ainsi justi��ee. Ce
halo serait constitu�e de gaz froid, ou d'astres compacts : r�esidus stellaires, �etoiles brillant
faiblement (naines rouges), ou pas du tout (naines brunes). Les masses des astres compacts
sont comprises entre 10�7M� (limite d'�evaporation d'une naine brune) et quelques masses
solaires pour les r�esidus stellaires autres que les trous noirs.
L'exp�erience EROS s'est attach�ee �a la recherche de ces astres compacts et sombres dans

le halo de notre Galaxie.

3.1.2 La d�etection d'astres compacts par e�et de microlentille

La mise en �evidence directe des astres sombres est rendue di�cile par leur faible lu-
minosit�e. La gravitation fournit de nouveau un outil puissant en permettant la d�etection
indirecte: l'e�et de microlentille gravitationnelle. Par cet e�et, les astres compacts du halo
Galactique sont susceptibles de magni�er momentan�ement une �etoile extragalactique.
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Fig. 3.1 { Brillance de surface et courbes de rotation pour la galaxie NGC3198. La

contribution du disque lumineux est en trait plein, celle du halo en trait tiret�e. Elles

s'ajoutent en quadrature et s'accordent avec la courbe exp�erimentale en tirets. (d'apr�es

[Sancisi et van Albada, 1987])
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Fig. 3.2 { Courbe de rotation de la Voie Lact�ee. Les carr�es indique une barre d'erreur plus
petite que la taille du symbole. On a indiqu�e la valeur de la vitesse de rotation (220 km s�1)
�a la position du soleil (8.5 kpc). (d'apr�es[Fich et Tremaine , 1991])

L'e�et de microlentille gravitationnelle

L'e�et de lentille gravitationnelle se produit lorsque les rayons d'une source lumineuse
S sont d�e�echis par la pr�esence sur la ligne de vis�ee (la droite joignant l'observateur O
�a la source S) d'un objet D, de masse M , appel�e d�eecteur. Le d�eecteur est suppos�e
ponctuel. Le ph�enom�ene est d�ecrit en �gure 3.3, sur laquelle est indiqu�e le param�etre
d'impact b, qui est la distance du d�eecteur D �a la ligne de vis�ee OS. On obtient des
images multiples de la source.
Si le syst�eme source-d�eecteur-observateur est align�e, les images multiples se rassemblent
en un cercle, dont le rayon dans le plan du d�eecteur est appel�e rayon d'Einstein RE. Il est
li�e aux distances relatives mises en jeu, et est proportionnel �a la racine carr�ee de la masse
du d�eecteur, ainsi qu'�a l'inverse de celle de la distance DOS de la source �a l'observateur:

RE =

r
4GMDODDDS

c2DOS

Quand la masse du d�eecteur est petite, comme pour un astre compact, les images mul-
tiples de la source ne sont pas r�esolues. En e�et, si la source est une �etoile extragalactique
situ�ee �a 60 kpc de l'observateur, et le d�eecteur un astre compact de 0:1M� situ�e �a 30
kpc, le rayon d'Einstein est de quelques unit�es astronomique, et l'angle sous lequel il est
observ�e d'environ 10�4 secondes d'arc.
L'angle solide sous lequel l'�etoile source est observ�ee est cependant plus important qu'en

l'absence du d�eecteur: l'�etoile vue par l'observateur s'en trouve magni��ee.
Soit u le rapport du param�etre d'impact au rayon d'Einstein:

u =
b

RE
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b

Observateur Déflecteur Etoile Source

Image 1

Image 2

Image de l'étoile source
en l'absence de déflecteur 

(a)
Images de l'étoile source

en présence d'un déflecteur 
(b)

Ce que voit l'observateur

Trajet des rayons lumineux

cercle d'Einstein (c)

Déflecteur

O SD

Fig. 3.3 { Le ph�enom�ene de lentille gravitationnelle. En l'absence du d�eecteur (cas

a), l'observateur voit simplement la source. En pr�esence d'un d�eecteur (cas b), l'ob-

servateur voit deux images de la source, qui se rassemblent en un cercle (dit cercle

d'Einstein) lorsque la source, le d�eecteur et l'observateur sont align�es (cas c). (d'apr�es

[Aubourg and others, 1998])

Le coe�cient de magni�cation de la source, appel�e aussi par abus de langage ampli�cation,
ne d�epend que de u [Eisntein, 1936]:

A(u) =
u2 + 2

u
p
u2 + 4

On constate que cette formule diverge lorsque le syst�eme source-d�eecteur-observateur
est align�e: il faut prendre en compte dans ce cas la taille �nie du d�eecteur. Lorsque le
d�eecteur est situ�e �a un rayon d'Einstein de la ligne de vis�ee, l'ampli�cation est de 134%.
D'autre part, ce ph�enom�ene est purement gravitationnel, et a�ectera par cons�equent de
mani�ere identique toutes les longueurs d'ondes: il est achromatique.
Nous avons ici d�ecrit de mani�ere statique le ph�enom�ene d'ampli�cation d'une �etoile

source par un astre compact. Or, ces objets sombres sont en mouvement dans le halo.
Ainsi, le param�etre u(t) va varier au cours du temps, d�ecroissant jusqu'�a une valeur mini-
male u(t0) = u0 au fur et �a mesure que le d�eecteur se rapproche de la ligne de vis�ee, puis
augmentant �a nouveau. Si on suppose la vitesse transverse �a la ligne de vis�ee du d�eecteur
v? constante, la fonction u(t) est sym�etrique par rapport �a l'instant du maximum t0 .
L'ampli�cation de l'�etoile source d�epend donc du temps. Elle est caract�eris�ee par le pa-
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ram�etre u0 et la vitesse transverse du d�eecteur v?. Elle est maximum lorsque u est �egal
�a u0, et sym�etrique par rapport �a l'instant du maximum.

 a) Variation du paramètre d’impact
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Fig. 3.4 { a) variation du param�etre d'impact pour di��erentes valeurs minimales u0 . Le

d�eecteur croise la ligne de vis�ee �a vitesse transversale constante. b) variation de l'ampli-

�cation pour di��erentes valeurs minimales du param�etre d'impact u0. Plus le d�eecteur

est proche de la ligne de vis�ee, plus l'ampli�cation est importante. L'�echelle de temps est

en unit�e de �t.

On d�e�nit la dur�ee d'ampli�cation �t par le temps mis par le d�eecteur pour parcourir
un rayon d'Einstein:

�t =
RE

v?
/
p
M

v?

La �gure 3.4 montre l'�evolution de la courbe d'ampli�cation en fonction du temps en unit�e
de �t. Remarquons que la dur�ee du ph�enom�ene est proportionnelle �a la racine carr�ee de
la masse M du d�eecteur, ainsi qu'�a l'inverse de sa vitesse transverse.
Il est maintenant n�ecessaire d'examiner la probabilit�e d'un tel �ev�enement, et sa d�epen-

dance en fonction de M . Pour cela, pla�cons nous dans le cadre d'un mod�ele standard
de halo sph�erique et isotherme enti�erement constitu�e d'astres compacts de masse M . La
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densit�e de mati�ere y est d�ecrite par :

M(R) =
v2circ
G

R

et la distribution des vitesses des objets par une maxwellienne, dont le sigma est li�e �a la
vitesse de rotation circulaire vcirc par [Binney et Tremaine , 1987] :

�vitesse =
vcircp

2

La vitesse circulaire est �egale �a 220 km s�1, en accord avec la courbe de rotation de la
Galaxie.
La profondeur optique � , c'est-�a-dire la probabilit�e de trouver un d�eecteur �a un rayon

d'Einstein de la ligne de vis�ee d'une �etoile source peut alors être d�etermin�ee sous ces
hypoth�eses. Elle est extrêmement faible ([Paczy�nski, 1986]) :

� ' 5:10�7

Un tel �ev�enement est donc rare, et n�ecessite alors la surveillance de millions d'�etoiles
pendant plusieurs ann�ees au moins. Il est d'autre part tr�es improbable qu'une �etoile
ampli��ee le soit �a l'avenir une seconde fois.
On en d�eduit la d�ependance de taux d'�ev�enement attendu � en fonction de M :

� / �

�t
/ 1p

M

La signature d'un �ev�enement de microlentille gravitationnelle est donc une ampli�cation
achromatique et temporellement sym�etrique d'une �etoile source. D'autre part, sa raret�e
impose un crit�ere d'unicit�e: une �etoile ne peut être ampli��ee qu'une seule fois pendant
la dur�ee de l'exp�erience. En�n, la dur�ee de l'ampli�cation est proportionnelle �a la racine
carr�ee de la masse du d�eecteur, et le nombre d'�ev�enements attendus �a l'inverse de celle-ci.
Ainsi, plus le d�eecteur est lourd, plus l'ampli�cation de l'�etoile source est longue. D'autre
part, plus les d�eecteurs constituant le halo sont l�egers, plus le nombre d'�ev�enements
attendus est important.

3.1.3 EROS1: deux exp�eriences pour deux domaines de masse

En 1986, B. Paczy�nski proposa de surveiller les �etoiles de deux galaxies satellites de
la nôtre, les Nuages de Magellan [Paczy�nski, 1986]. Elle sont su�samment proches pour
que l'on puisse r�esoudre un grand nombre de leurs �etoiles. La ligne de vis�ee en leur
direction traverse une grande partie du halo : le Grand Nuage de Magellan (LMC pour
Large Magellanic Cloud) est �a 52 kpc, et le Petit Nuage de Magellan (SMC pour Small
Magellanic Cloud) est �a 63 kpc. L'Observatoire Europ�een Austral (ESO) de La Silla
(Chili) est particuli�erement adapt�e �a l'observation des Nuages.
Quelques valeurs du taux moyen d'�ev�enements attendu et de leur dur�ee moyenne, cor-

respondant �a l'observation du LMC, sont pr�esent�ees dans le tableau 3.1. L'�etendue des
valeurs de la dur�ee et du taux d'�ev�enement attendu impose de proc�eder �a deux exp�eriences.
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M 1 M� 10�2M� 10�4M� 10�7 M�

�t 2.5 mois 1 semaine 0.7 jour 2 heures
� (ann�ee-1 �etoile-1) � 1.10�6 � 1.10�5 � 1.10�4 � 1.10�3

Tab. 3.1 { Quelques valeurs du taux moyen d'�ev�enement attendu et de leur dur�ee moyenne
pour des observations vers le LMC. Le taux indiqu�e est le nombre d'�ev�enements attendus

par �etoile surveill�ee pendant une ann�ee, en supposant une e�cacit�e de 100% pour une

ampli�cation sup�erieure 34%. (d'apr�es [Renault, 1996])

Pour la recherche de d�eecteurs de grande masse (1:10�4 �a 1:M�), donc d'ampli�cation
de longue dur�ee, le faible taux d'�ev�enement impose la mesure �a une fr�equence relativement
faible (deux fois par nuit) d'un grand nombre d'�etoiles (plusieurs millions). De septembre
1990 �a avril 1994, huit millions d'�etoiles du LMC ont ainsi �et�e surveill�ees au t�elescope de
Schmidt de 1m de La Silla. L'utilisation de plaques photographiques a permis d'observer
un champ total de 27 degr�es carr�es 2.
En revanche, la d�etection de microlentilles caus�ees par des d�eecteurs de petite masse

(de 1:10�7 �a 1:10�3M�), donc de courte dur�ee, n�ecessite un tr�es bon �echantillonage en
temps, ce qui imposa l'utilisation d'un t�elescope de 40 cm d�edi�e install�e sur la monture du
GPO (Grand Prisme Objectif) �a La Silla. En contrepartie, le taux d'�ev�enement important
permet de restreindre le nombre d'�etoiles sources surveill�ees. Les deux Nuages de Magellan
furent observ�es �a l'aide d'une cam�era compos�ee d'une mosa��que de 16 ccd 579 � 400 pixels
couvrant un champ de 0.5 degr�e carr�e ([Arnaud et al., 1994a] et [Arnaud et al., 1994b]) 3.

3.1.4 R�esultats d'EROS1

Deux �ev�enements compatibles avec un e�et de microlentille gravitationnelle furent d�e-
tect�es par l'exp�erience plaques ([Aubourg et al., 1993]). En supposant que les d�eecteurs
impliqu�es appartiennent �a notre halo 4, on estime leur masse �a 0:15M�, �a un facteur 3
pr�es. Des �etudes compl�ementaires de photom�etrie mirent en �evidence une variation intrin-
s�eque du deuxi�eme candidat, caract�eristique d'une binaire �a �eclipse ([Ansari et al., 1995]).
Cette d�ecouverte n'�elimine cependant pas ce candidat.
Aucun �ev�enement ne fut d�etect�e par l'exp�erience ccd, alors qu'on en attendait plus

d'une dizaine dans le cas o�u le halo aurait �et�e enti�erement form�e d'objets de petite masse.
Ces deux r�esultats permettent de d�eterminer la fraction maximale du halo compos�ee

d'astres compacts de masse comprise entre 10�7 et 1M�. Cette �etude est pr�esent�ee en
d�etail dans [Renault, 1996] et [Renault et al., 1997] . La limite dans le domaine des pe-
tites masses est particuli�erement s�ev�ere. Le diagramme d'exclusion �a 95% de niveau de
con�ance, pour un halo standard, et un nombre d'�ev�enements d�etect�es de 0, 1 ou 2, est
pr�esent�e en �gure 3.5.
L'utilit�e de la recherche de microlentilles gravitationnelles pour l'�etude du halo est

maintenant �etablie. Le succ�es d'EROS 1 r�eside dans les limites s�ev�eres obtenues pour les

2. L'analyse de l'exp�erience \EROS-plaques de Schmidt" est d�ecrite en d�etail dans [Laurent, 1995].

3. L'analyse de l'exp�erience \EROS-ccd" est d�ecrite en d�etail dans [Renault, 1996]

4. Ils pourraient appartenir au Grand Nuage de Magellan.

107



L'exp�erience EROS2 | Recherche de Supernovae
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Fig. 3.5 { Diagramme d'exclusion �a 95% de niveau de con�ance pour un mod�ele de halo

standard isotherme constitu�e d'objets de même masse et un nombre d'�ev�enements d�etect�es

de 0, 1 ou 2. La masse des objets du halo en unit�e de masse solaire est en abcisse. En

ordonn�ee est indiqu�ee la fraction maximale de halo compos�ee de tels objets. Le diagramme

est obtenu en utilisant les donn�ees EROS 1 des exp�eriences plaques de Schmidt et ccd.

(d'apr�es [Renault et al., 1997])

petites masses, qui excluent que des objets plus l�egers que � 10�3 M� constituent plus de
10% de la masse du halo de mati�ere noire.

La d�etection par une exp�erience concurrente, men�ee par le groupe MACHO 5, de six
autres �ev�enements de microlentilles indiquant la pr�esence de d�eecteurs de grande masse
(� 0:5M�) a permis d'estimer que � 50% du halo pourrait être constitu�e d'astres com-
pacts de � 0:5M� ([Alcock et al., 1997]). De part la faible statistique mise en jeu, ces
r�esultats sont compatibles avec le diagramme d'exclusion de EROS1 ainsi qu'avec les
deux candidats observ�es sur plaques photographiques.

Pour contraindre plus pr�ecis�ement la masse des objets du halo, mais aussi la forme de
ce dernier, il est n�ecessaire d'augmenter le nombre d'�ev�enements d�etect�es. C'est pour-
quoi EROS a commenc�e une nouvelle recherche de microlentilles adapt�ee au domaine des
grandes masses.

5. Acronyme pour Massive Astronomical Compact Halo Object.
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3.2 L'exp�erience EROS2

Avec un nouvel appareillage | un t�elescope d�edi�e et une cam�era ccd grand champ |
le projet EROS2 observe les Nuages de Magellan, mais aussi le centre et les bras spiraux
de notre Galaxie. Plusieurs �ev�enements ont d�ej�a �et�e d�etect�es. EROS2 consacre aussi une
partie de son temps d'observation �a des projets suppl�ementaires, pr�esent�es rapidement
dans la section 3.2.2.

3.2.1 Montage exp�erimental d'EROS2

EROS2 b�en�e�cie d'un appareillage enti�erement nouveau, adapt�e �a la prise de donn�ees
massive. A la cam�era ccd grand champ et au t�elescope d�edi�e s'ajoutent un syst�eme
de pointage automatique ainsi qu'une lecture �electronique et une r�eduction informatique
rapides des donn�ees, qui permettent de collecter | et g�erer | une grande quantit�e de
donn�ees par nuit d'observation.

L' optique du t�elescope Marly

L'exp�erience EROS est mont�ee sur le site de l'Observatoire Europ�een Austral (ESO) �a
La Silla, Chili. Cet observatoire b�en�e�cie d'un bon seeing (param�etre qui mesure l'�etale-
ment de la tache lumineuse des �etoiles caus�e par l'atmosph�ere). Les conditions climatiques
y sont excellentes (300 jours utilisables par an 6).
EROS utilise un t�elescope Ritchey-Chr�etien de 1m, le Marly, mont�e dans la coupole du

GPO 7. Construit par l'Observatoire de Marseille et l'Observatoire de Lyon, le Marly est
prêt�e par l'Observatoire de Haute-Provence (OHP) pour toute la dur�ee de l'exp�erience.
Sa m�ecanique a �et�e con�cue par l'OHP.
Pour obtenir un grand champ, le rapport focale sur ouverture d'origine a �et�e diminu�e

de F/8 �a F/5. La profondeur de champ est de 100 �m. L'obtention d'un grand champ a
pour contrepartie une variation de la forme de l'image d'une même �etoile, selon qu'elle
est obtenue sur le bord du champ ou au centre du champ. Nous �evoquerons ce probl�eme
plus en d�etail dans le chapitre 4. D'autre part, pour un même �eclairement, la quantit�e de
lumi�ere re�cue est moindre sur le bord du champ qu'au centre : c'est l'e�et de vignetage.
Le gradient ainsi obtenu est compens�e �a la r�eduction de l'image (voir le paragraphe sur
l'acquisition), mais la diminution de la photo-statistique ne peut être corrig�ee.
La �gure 3.6 pr�esente l'appareillage optique.
Pour permettre la prise de poses simultan�ees en deux couleurs, le faisceau incident est

s�epar�e en deux voies par un �ltre dichro��que. La bande passante du �ltre est de [400 nm ;
700 nm] pour la voie \bleue", centr�ee �a �B = 570 nm, et de [600 nm ; 900 nm] pour la
voie \rouge", centr�ee �a �R = 755 nm.
La transmission normalis�ee du �ltre dichro��que dans les deux voies est indiqu�ee en

�gure 3.7, ainsi que celles de quelques �ltres standards, pour comparaison. Les bandes
passantes des �ltres EROS sont bien plus larges que celles des �ltres standard, car la
recherche de microlentilles n�ecessite d'obtenir le plus de ux possible dans deux couleurs
di��erentes. Le �ltre dichro��que est appliqu�e sur la diagonale d'un cube de verre optique de

6. En dehors des p�eriodes de passage du courant marin El Ni~no.

7. Grand Prisme Objectif.
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caméra rouge

caméra bleue

  

1m

secondaire

primaire

marguerite

système de 
guidage 
optique & caméra f.d.

obturateur

Fig. 3.6 { Sch�ema de l'appareillage optique. Le miroir secondaire n'est pas repr�esent�e.

Sont indiqu�es la marguerite fermant le t�elescope, le miroir primaire, le syst�eme de guidage,

l'obturateur devant le �ltre dichro��que (f.d.). Ce dernier divise le faisceau incident en deux

voies bleue et rouge. Chaque plan focal est �equip�e d'une cam�era (cam�era bleue et cam�era

rouge). (d'apr�es [Bauer, 1997] et [Palanque-Delabrouille, 1997])

10 kg. Devant le �ltre dichro��que, un obturateur grand champ con�cu sp�ecialement permet
une illumination uniforme des plan focaux des voies rouge et bleue. Il est constitu�e d'un
rideau m�etallique revêtu de Teon et perc�e d'une ouverture de 180mm � 720mm, qui
s'enroule sur deux tiges de part et d'autre du �ltre. Le sens de d�eroulement et l'acc�el�eration
de l'obturateur sont les mêmes lors d'une ouverture et d'une fermeture cons�ecutives, ce
qui garantit une illumination uniforme. Le temps caract�eristique d'obturation est de 0.5
secondes.

Une fraction du faisceau incident est d�evi�ee vers le syst�eme de guidage 8 par un petit
miroir plac�e devant l'obturateur. Le champ de la cam�era de guidage, elle-même �equip�ee
d'un ccd 1536 � 1024 pixels, couvre 15 minutes d'arc � 15 arcminutes du ciel et il est
situ�e �a 0.7 degr�e ouest du centre du champ principal. Le syst�eme de guidage est muni de
son propre obturateur. Le programme de guidage s�electionne une �etoile guide et la suit
par clich�es de � 1 seconde, �a partir desquels les corrections en d�eplacement �a appliquer
sont d�eduites.

8. Le syst�eme de guidage est d�ecrit en d�etail dans la th�ese de Bruno Mansoux [Mansoux, 1997].
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Fig. 3.8 { La cam�era bleue mont�ee dans son cryostat. Sa surface est de 6:2 cm� 12:4 cm.

d'e�cacit�e de transfert de charge (cte 9) et 3 ccd ont une faille horizontale de quelques
centaines de pixels au-del�a de laquelle la cte est tr�es mauvaise. Ce d�efaut put être mi-
nimis�e par un r�eglage soigneux des tensions appliqu�ees aux ccd. En�n, certains ccd
poss�edent des pixels photo-�emetteurs (lep 10) qui illuminent le ccd aux alentours. La
saturation locale est atteinte en 20 minutes. Les ccd poss�edant des lep sont tous sur la
cam�era de la voie rouge.
Les photons incidents cr�eent dans le substrat des paires �electron-trou. L'e�cacit�e quan-

tique QE est le quotient du nombre d'�electrons Ne� pi�eg�es par pixel et par seconde, par
le nombre de photons incidents N par pixel et par seconde. Elle d�epend de la longueur
d'onde � des photons.

QE� =
Ne�

N

Le signal en �electrons est alors ampli��e, et converti en tension. A la contribution des
photo-�electrons s'ajoute une tension constante O appel�ee pi�edestal, ou o�set, et un signal
dû �a la cr�eation thermique de paires �electron-trou. Ce dernier est minimis�e en maintenant
les ccd �a 180K. La tension est lue et convertie en unit�es num�eriques ADU (pour Analog
Digital Unit) par un ADC (Analog to Digital Convertor). Le gain g est le coe�cient de
proportionnalit�e entre le nombre de photo-�electrons Ne� et le signal num�erique. Ainsi, le
signal obtenu est:

s(ADU) =
1

g
Ne� +O(ADU)

Un �etape de la r�eduction du signal consiste �a en soustraire un pi�edestal moyen, mesur�e

9. Pour Charge Transfer E�ciency.

10. Pour Light Emitting Pixel.
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pour chaque ccd en l'absence d'�eclairement (on parle alors d'obscurit�e) :

Sr�ed.(ADU) = s(ADU) �Omoy.(ADU) =
1

g
Ne�

Le bruit provient de deux sources. Le bruit des �electrons �e� est poissonnien :

�2e� =< Ne� >

Le bruit sur le pi�edestal est appel�e bruit de lecture (ron11), not�e �RON(ADU). Ces deux
bruits ne sont pas corr�el�es et s'ajoutent en quadrature. Ainsi, le bruit sur le signal r�eduit
s'�ecrit 12 :

�2(ADU) =
1

g2
< Ne� > +�2RON(ADU)

Il s'exprime en fonction du signal r�eduit :

�2(ADU) =
1

g
Sr�ed.(ADU) + �2RON(ADU) (3.1)

Cette derni�ere relation permet de d�eterminer pour chaque ccd le gain ainsi que le bruit
de lecture, en mesurant le signal et le bruit du signal pour plusieurs �eclairements. Les
di��erentes caract�eristiques des ccd des deux cam�eras sont pr�esent�ees dans le tableau
3.2. Une fois les tests achev�es, les ccd sont coll�es sur des plaquettes de saphir, a�n que
les surfaces sup�erieures de chaque ccd soient parall�eles. Les ccd sont ensuite assembl�es
en mosa��que. La plan�eit�e de la mosa��que de ccd est r�ealis�ee �a 10 �m, ce qui est bien
inf�erieur �a la profondeur de champ (100�m). L'intervalle entre deux puces cons�ecutives
est de l'ordre de 0.5 mm. L'orientation des cam�eras et la d�enomination des ccd sont
indiqu�ees en �gure 3.9. Une image des mosa��ques obtenue pour un �eclairement uniforme
est pr�esent�ee en �gure 3.10. On y observe l'e�et de vignetage d�ecrit pr�ec�edemment.

Cryog�enie

L'existence d'un courant dit d'obscurit�e, dû �a la cr�eation thermique de paires �electron-
trou, oblige �a refroidir les ccd �a 180 K. L'utilisation de l'azote liquide n�ecessiterait un
appareillage trop encombrant, et le renouvellement quotidien de l'azote liquide est contrai-
gnant. Un syst�eme cryog�enique sans azote liquide a �et�e �etudi�e et r�ealis�e au DAPNIA. Il
est pr�esent�e en �gure 3.11. Il comprend un cylindre de 15 kg d'aluminium pur, qui joue le
rôle de capacit�e thermique, en contact par une r�esistance thermique variable avec un bloc
de cuivre de 1 kg, sur lequel une plaque de c�eramique portant les ccd est �x�ee. Pendant le
jour, une tête froide aliment�ee en h�elium sous pression refroidit le bloc d'aluminium �a 50
K. Pendant les observations nocturnes, la tête froide peut être d�econnect�ee a�n d'�eviter
les vibrations. La r�egulation du ux de chaleur du bloc de cuivre portant les ccd vers le
bloc d'aluminium est assur�ee par une r�esistance variable. Elle est constitu�ee d'une mâ-
choire dont la partie �xe est en contact constant avec le bloc de cuivre par l'interm�ediaire
de tresses de cuivres. La partie mobile de la mâchoire permet un contact r�eglable avec le

11. Pour Read Out Noise.

12. La soustraction du pi�edestal n'ajoute pas du bruit suppl�ementaire, puisqu'il est moyenn�e sur un

grand nombre de mesures.
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N�ccd ron (adu) gain (e�=adu) saturation (adu) pi�edestal ou o�set (adu)

R0 6.5 1.70 44000 4750
R1 8.7 1.91 55000 4670
R2 ccd mort
R3 6.4 1.85 45000 5030
R4 6.6 1.70 48000 3360
R5 6.4 1.66 53000 6690
R6 6.4 1.99 38000 5740
R7 6.7 1.82 50000 5360
B0 6.0 1.63 35000 5750
B1 7.4 2.00 33000 4620
B2 6.1 1.67 54000 4900
B3 5.9 1.69 44000 5130
B4 6.1 1.78 44000 4950
B5 6.3 1.89 42000 4140
B6 6.2 1.84 40000 5330
B7 6.7 1.78 56000 5650

Tab. 3.2 { Quelques caract�eristiques des ccd utilis�es pour les deux mosa��ques. La satura-

tion est la valeur maximale du signal en adu au-del�a de laquelle la r�eponse du ccd n'est

plus lin�eaire. Le ccd R2 est mort �a son arriv�ee au Chili.

bloc d'aluminium par 900 tresses de cuivre exibles. L'ouverture plus ou moins grande
de la mâchoire fait varier la surface de contact, donc l'�echange de chaleur, entre le bloc
d'aluminium et le bloc de cuivre. Ainsi, la temp�erature des ccd reste constante �a 0.1 K
pr�es. L'autonomie en froid est de 12 h environ.

Un vide de 10�5 hPa r�egne dans le cryostat. Des pastilles de z�eolite, en pi�egeant les
mol�ecules, assurent la long�evit�e du vide.

Acquisition des donn�ees

L'acquisition des donn�ees, c'est-�a-dire le r�eglage des tensions des ccd, le transfert des
donn�ees, leur codage en format fits et leur r�eduction est e�ectu�ee en ligne �a La Silla.
Elle est s�epar�ee en deux châ�nes de traitement identiques pour chaque couleur. Ces deux
châ�nes doivent être la plupart du temps synchronis�ees: la châ�ne de traitement des donn�ees
de la voie rouge est la châ�ne mâ�tresse. Un sch�ema d'ensemble est pr�esent�e en �gure 3.12.
Le ot de donn�ees est en moyenne d'environ 6 �a 7 Go par nuit, ce qui correspond �a
l'observation de quelque cinquante champs. Pour chaque châ�ne, les tensions de lecture
des ccd sont contrôl�ees par un dsp 13 qui commande les 8 cartes driver reli�ees par un câble
blind�e aux 8 ccd de la cam�era. Le signal provenant des sortie des ccd est transmis par
le dsp �a une station vme 14 par l'interm�ediaire d'une �bre optique de 50m. Sur la carte

13. Pour Digital Signal Processor.

14. Pour Versa Module Europe.
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Fig. 3.9 { Orientation d'une mosa��que sur le ciel: le grand axe est confondu avec l'axe �

Nord{Sud des d�eclinaisons. Les ccd sont num�erot�es de 0 �a 7.

cpu du vme est install�e le logiciel cati 15. cati contrôle enti�erement ce premier niveau
d'acquisition qui s'ach�eve avec le transfert des images sous format fits via Ethernet vers
deux stations d'acquisition Alpha \rouge" et \bleue". Chaque image fits correspond �a un
ccd, c'est-�a-dire qu'un clich�e complet d'un champ correspond �a 2� 8 images fits de 8.4
Mo chacune, soit 134.4 Mo. En particulier, sur la voie mâ�tresse, cati assure le contact
avec l'automate de cryog�enie, l'obturateur (commun aux deux voies), le pc de guidage,
et permet le d�eplacement des parties mobiles du t�elescope, comme le miroir secondaire
pour la focalisation. L'acquisition de premier niveau des donn�ees des 8 ccd des cam�eras
bleue et rouge (soit 130 Mo) se d�eroule en 3 minutes, pendant lesquelles il est possible de
commencer l'exposition suivante.

Le second niveau d'acquisition s'e�ectue sur deux stations Alpha 600/275 (dapax17
pour la voie bleue et dapax19 pour la voie rouge), poss�edant chacune 50 Go de disque.
Elle commence en même temps que la prise de donn�ees et s'ach�eve dans la journ�ee qui
suit. Tout d'abord, la qualit�e des images, qui �a ce stade de l'acquisition, sont appel�ees
images brutes, est �evalu�ee. Ainsi, le fond de ciel, une estimation du seeing, la position de
d�efauts importants du ccd comme les colonnes mortes ou chaudes sont d�etermin�es. Pour
plus de renseignement, on pourra consulter [Palanque-Delabrouille, 1997]. Les images sont
ensuite r�eduites. On soustrait le pi�edestal O d�e�ni pr�ec�edemment, obtenu en moyennant
plusieurs images prises sans �eclairement. Puis on corrige le vignetage en divisant par une
image appel�ee at �eld, obtenue en moyennant plusieurs images prises avec un �eclairement
uniforme, et dont on a soustrait bien sûr le pi�edestal (voir �gure 3.10). On multiplie alors
par la valeur moyenne sur tous les pixels de l'image \at �eld", a�n de conserver la
dynamique de l'image. Le signal r�eduit Sr�ed. s'exprime en fonction du pi�edestal O et du

15. Pour Calibration, Acquisition et Traitement d'Images.
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Fig. 3.10 { La mosa��que bleue (�a gauche) et la mosa��que rouge (�a droite) telles qu'elles

sont orient�ees sur le ciel. Les positions des ccd correspondent au sch�ema de la �gure

3.9. Ces images, obtenues pour un �eclairement uniforme, mettent en �evidence l'e�et de

vignetage. On remarque les d�efauts des ccd : colonnes mortes, probl�eme de cte du ccd

Bleu 7 , de lep pour les ccd Rouge 0 et 1. On constate aussi que le ccd Rouge 2 est mort.

Les taches ovales plus claires ont �et�e laiss�ees par la ventouse ayant servi �a positionner les

ccd. Elles n'a�ectent aucunement la qualit�e de l'image.
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Fig. 3.11 { Sch�ema du syst�eme cryog�enique. (d'apr�es [Bauer, 1997] et

[Palanque-Delabrouille, 1997])

at �eld FF :

Sr�ed.(ADU) =
s(ADU) �Omoy.

FFmoy.�Omoy.

� < FFmoy.�Omoy. >pixels (3.2)

Le bruit est toujours d�e�ni par l'�equation 3.1, puisqu'on a multipli�e et divis�e le signal par
des valeurs moyenn�ees, dont le bruit est suppos�e n�egligeable. L'image r�eduite est parfois
constitu�ee de l'addition de deux images brutes de même temps de pose t, obtenues sans
d�epointage du t�elescope. Elle est alors �equivalente �a une image obtenue avec une seule
image brute de temps de pose 2� t, qui a subi toutefois deux fois le bruit de lecture. Les
deux images brutes, appel�ees images fractionn�ees, serviront �a la d�etection et la r�ejection
des rayons cosmiques. Les informations sur l'image brute (nom, qualit�e, temps de pose
etc.), le pi�edestal, le at �eld utilis�es lors de la r�eduction sont inscrites dans l'en-tête
fits de l'image r�eduite. Les images brutes et r�eduites sont stock�ees pendant la nuit sur
les disques des machines d'acquisition puis archiv�ees dans la journ�ee qui suit sur bandes
magn�etiques dlt. Les bandes dlt contenant les images r�eduites sont envoy�ees au Centre
de Calcul �a Lyon, le ccin2p3 16.
La base de donn�ees oracle des images eros est mise �a jour automatiquement lors de

la r�eduction. Elle est implant�ee sur une troisi�eme station Alpha 400/225 (dapax18), munie
d'un disque de 30 Go. Les programmes de d�etection en ligne (\triggers") d'�ev�enement de
microlentilles et d'apparition de supernovae sont install�es sur cette machine. Les deux

16. Pour Centre de Calcul de l'Institut National de Physique des Particules et de Physique Nucl�eaire.
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stations Alpha d'acquisition bleue et rouge et la station de \trigger" sont reli�ees par
Ethernet.
L'organisation du syst�eme de d�etection en ligne d'apparition de supernovae sera d�ecrite

au chapitre 4.

3.2.2 Les projets scienti�ques d'EROS2

La d�etection de microlentilles est le projet principal d'EROS2 : l'observation dans ce
but des deux Nuages de Magellan, des bras spiraux et du centre Galactiques occupe 80%
du temps de t�elescope. Plusieurs candidats microlentilles ont d�ej�a �et�e d�etect�es.
Les donn�ees sur les Nuages permettent aussi d'y rechercher et d'y �etudier les populations

d'�etoiles variables, comme les c�eph�eides. Cette �etude conduit �a la mise en �evidence d'une
brisure de pente �a courte p�eriode dans la relation-p�eriode luminosit�e, et �a une estimation
de la profondeur du Grand Nuage de Magellan.
Les 20% du temps de t�elescope restant, qui co��ncident en partie avec la p�eriode de

mauvaise visibilit�e de ces derni�eres cibles, sont d�edi�es �a deux projets qui s'ajoutent natu-
rellement au projet principal: une recherche de naines blanches et rouges par mouvement
propre et une recherche de supernovae �a distance interm�ediaire.
Nous d�etaillerons ce dernier projet, objet de cette th�ese, dans la section suivante.

Recherche de microlentilles : sonder le halo et le disque de la Galaxie

EROS2 se consacre principalement �a la recherche d'�ev�enements de microlentille cau-
s�es par des d�eecteurs de masse sup�erieure �a 10�2M�. Surveiller les �etoiles du Petit et
du Grand Nuage de Magellan permet de sonder le halo Galactique sous deux lignes de
vis�ee di��erentes, et ainsi d'en �etudier la forme. En revanche, l'observation des r�egions
de haute densit�e d'�etoiles du centre et des bras spiraux Galactiques permet la d�etection
d'�ev�enements caus�es par des d�eecteurs appartenant au disque Galactique.
Ainsi, 88 degr�es carr�es du LMC et 10 degr�es carr�es du SMC ont �et�e observ�es �a raison

d'une mesure tous les trois jours, pendant les p�eriodes de visibilit�e qui s'�etendent de
juillet �a mai pour le LMC et de mai �a f�evrier pour le SMC. La surface couverte est donc
pr�es de trois fois plus importante qu'elle ne l'�etait pour l'exp�erience EROS1-plaques.
L'analyse des donn�ees du SMC ([Palanque-Delabrouille, 1997]) a permis d'isoler, parmi
cinq millions d'�etoiles suivies pendant la saison 1996-1997, un candidat microlentille, co-
d�ecouvert avec le groupe MACHO (�gure 3.13). La courbe de lumi�ere pr�esente de surcrô�t
une variation sinuso��dale de 2.5% d'amplitude et de p�eriode 5.12 jours. Avec un seul
�ev�enement, caus�e par un d�eecteur du halo, on en d�eduit que ce dernier pourrait être
constitu�e pour moiti�e de tels objets. Dans le cadre de cette hypoth�ese, la masse la plus
probable du d�eecteur serait de M = 2:6+8:2�2:3M�, ce qui parâ�t bien �elev�e. Il est aussi
possible d'envisager l'appartenance du d�eecteur au SMC, ce qui r�eduit l'estimation de
sa masse �a 0:1M�, et expliquerait aussi l'absence d'e�et de parallaxe dû au mouvement
de la Terre pendant la dur�ee de l'ampli�cation (une centaine de jours). Ces r�esultats sont
pr�esent�es en d�etail dans [Palanque-Delabrouille et al., 1998]. L'analyse des donn�ees vers
le LMC (30 millions d'�etoiles), pour lequel on attend quelques dizaines d'�ev�enements, est
en cours ([Lasserre, 2000]). Vers le Centre Galactique et les bras spiraux, les champs ont
�et�e choisis visuellement par leur brillance de surface, a�n de maximiser la densit�e d'�etoiles
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EROS  -  CANDIDAT MICROLENTILLE  SMC  #1
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Fig. 3.13 { Candidat microlentille SMC#1. On a indiqu�e la courbe correspon-

dant �a un �ev�enement de microlentille standard, d'ampli�cation maximale de 2.1 et

de dur�ee caract�eristique (temps de travers�ee d'un rayon d'Einstein) de 104 jours

([Palanque-Delabrouille et al., 1998]).

et de minimiser l'extinction. Il est pr�evu de se restreindre dans le Centre Galactique aux
seules �etoiles de type g�eante rouge, ce qui repr�esente six millions d'�etoiles distribu�ees sur
un champ total de 80 degr�es carr�es. La connaissance de la position de ces �etoiles cibles
| dans le bulbe Galactique | facilite le calcul d'une profondeur optique. Les g�eantes
rouges sont des �etoiles tr�es lumineuses, donc de photom�etrie ais�ee, et leur grande surface
permettrait la d�etection d'�ev�enements de microlentille pour lesquels la taille de la source
n'est plus n�egligeable par rapport au rayon d'Einstein (�ev�enements dit de taille �nie).
Une statistique importante d'�ev�enements (on attend une cinquantaine d'�ev�enements par
an) permettrait de contraindre la forme du bulbe Galactique (pr�esence d'une barre).
Pour plus de renseignements, on pourra consulter [Afonso, 1999]. Vers trois bras spiraux
de la Galaxie, 29 degr�es carr�es, soit 10 millions d'�etoiles analysables, sont suivis depuis
juillet 1996. La distance des �etoiles cibles a �et�e estim�ee �a quelques kpc ([Mansoux, 1997])
et l'analyse des courbes de lumi�ere ([Derue, 2000]) a d�ej�a permis l'identi�cation de 3
�ev�enements microlentilles potentiels dont un est montr�e en �gure 3.14. Les champs du
Centre Galactique et des bras spiraux sont observ�es de f�evrier �a octobre.

Recherche de C�eph�eides dans les deux Nuages de Magellan

La production de millions de courbes de lumi�ere permet aussi la recherche d'�etoiles
variables. Parmi elles, les c�eph�eides sont utilis�ees comme indicateur de distance primaire
(voir chapitre 2, section 2.1.5). Rappelons que la p�eriode P de la variation lumineuse, la
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Fig. 3.14 { Candidat microlentille Bras Spiraux#1. On a indiqu�e la courbe ajust�ee d'un

�ev�enement de microlentille correspondant �a une source binaire, de p�eriode 50 jours.

L'ampli�cation maximale est de 4.1 et la dur�ee caract�eristique (temps de travers�ee d'un

rayon d'Einstein) de 98 jours. Un agrandissement autour du maximum d'ampli�cation

est pr�esent�e en encadr�e.

magnitude absolue MV (mesure logarithmique de la luminosit�e) et la couleur (B � V )0
d'une c�eph�eide sont reli�ees par la relation P-L-C:

MV = �+ � log 10(P ) + (B � V )0 (3.3)

Le point z�ero � est par exemple d�etermin�e avec des c�eph�eides Galactiques de distances
connues mesur�ees par parallaxe avec le satellite Hipparcos([Madore et Freedman, 1998]).
Cette relation permet alors de mesurer la distance jusqu'�a 30 Mpc d'une c�eph�eide, en
d�eterminant sa luminosit�e absolue �a partir de sa p�eriode et de sa couleur. Plusieurs ef-
fets peuvent cependant a�ecter cette relation, notamment ceux qui modi�ent la couleur
intrins�eque d'une �etoile, comme sa m�etallicit�e. Les Nuages de Magellan sont de m�etalli-
cit�e di��erentes (Z=0.004 pour le SMC et Z=0.009 pour le LMC) : l'analyse des donn�ees
d'EROS1 indique une �eventuelle di��erence dans la relation p�eriode-luminosit�e d'un Nuage
�a l'autre, qui reste �a con�rmer ([Beaulieu et al., 1997]).

Dans le cadre d'EROS2, quatre degr�es carr�es r�epartis �egalement sur le SMC et le LMC
ont faits l'objet de plus de 150 observations. Les r�esultats de cette analyse sont pr�esent�es
dans [Bauer, 1997]. Deux cents c�eph�eides classiques ont ainsi �et�e d�ecouvertes dans le LMC,
et quatre cents dans le SMC, ce qui quadruple la statistique. Aucun e�et de m�etallicit�e
n'est visible, ce qui pourrait être li�e �a la nature du �ltre d'EROS2. L'intervalle �etendu des
p�eriodes des c�eph�eides (de un mois �a une fraction de jour) a permis de mettre en �evidence
pour les c�eph�eides du SMC une brisure de pente dans la relation P-L , c'est-�a-dire une
modi�cation du coe�cient � de l'�equation 3.3 �a une valeur de la p�eriode de 2.5 jours
(�gure 3.15).
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Fig. 3.15 { Diagramme P�eriode-Luminosit�e bleu et rouge pour les c�eph�eides classiques du

SMC. On observe une brisure de pente �a 2.5 jours ([Bauer, 1997]).

En�n, l'�etude des di��erentes contribution �a la dispersion de la relation p�eriode-luminosit�e
indique une �epaisseur de 2.5 kpc du LMC, compatible cependant �a deux �ecarts stan-
dards avec l'�epaisseur nulle g�en�eralement admise ([Bauer et al., 1998]). Une fraction non-
n�egligeable des �ev�enements de microlentilles observ�es vers le LMC pourrait alors être
caus�ee par des d�eecteurs appartenant au LMC.

Recherche de Naines Rouges et Blanches

Il est aussi possible de chercher �a observer les �etoiles de faibles luminosit�e qui pourraient
contribuer �a la masse de mati�ere noire du halo de mani�ere directe, dans le voisinage solaire.
La dispersion de vitesse des �etoiles du halo, sup�erieure �a 100 km s�1, est plus importante
que celle des �etoiles du disque (jusqu'�a 50 km s�1). Ainsi, un objet du halo situ�e �a 20 pc
aura un d�eplacement apparent de 2"/an. Compte tenu d'une pr�ecision astrom�etrique de
0.03" �a 0.15", ces objets seront donc identi�ables en comparant les positions des �etoiles sur
deux clich�es s�epar�es par deux ann�ees. Les d�etections seront con�rm�ees par des clich�es pris
lors d'une troisi�eme ann�ee. Il est pr�evu d'observer 250 degr�es carr�es, ce qui correspond, en
supposant que la masse de mati�ere noire du halo est enti�erement constitu�e de ces objets, �a
la d�ecouverte de quelques dizaines de naines blanches ou de quelques centaines de naines
brunes. La description de cette m�ethode ainsi que les r�esultats qu'elle apporte sont d�ecrits
dans [Goldman, 1999].

EROS a entrepris de surcrô�t une recherche de supernovae, qui fait l'objet de cette
th�ese. Ses buts scienti�ques et sa strat�egie observationnelle sont d�ecrits dans la section
suivante.
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3.3 La recherche de supernovae �a des distances in-

term�ediaires

Comme nous l'avons montr�e au chapitre 2, les supernovae sont employ�ees en cosmologie
comme indicateur de distance jusqu'�a un d�ecalage vers le rouge z � 1. Nous rappelons
bri�evement ici leur utilisation.
Le supernovae de type II, sur lesquelles on peut employer la m�ethode de \la photosph�ere

en expansion" (EPM) permettent actuellement de d�eterminer des distances jusqu'�a un
d�ecalage vers le rouge z . 0:1.
Les supernovae de type Ia sont des chandelles quasi-standard de choix, car leur magni-

tude au maximum est tr�es brillante:MV SNIa = �18:33+5 log h ([Hamuy et al., 1996a]) et
les relations d'inter-calibration des supernovae entre elles permettent de r�eduire la disper-
sion de cette magnitude �a � � 0:2magnitude. Les supernovae de type Ia proches peuvent
donc être utilis�ees pour mesurer la constante de Hubble. En les comparant aux superno-
vae lointaines (z & 0:5) dans un diagramme de Hubble, il est aussi possible d'estimer les
param�etres cosmologiques 
M et 
�. Cependant, l'estimation de 
M et 
� d�epend des
m�ethodes d'inter-calibration des supernovae de type Ia, �etablies �a partir des observations
des supernovae proches (z < 0:2). De plus, l'�etude des taux d'explosion de supernovae, �a
notre �epoque (z � 0) ou dans le pass�e (z � 1) n�ecessite une bonne statistique.
Ainsi, même si la cosmologie s'appuie d'abord sur les supernovae lointaines, la recherche

de supernovae proches est indispensable. L'obtention d'un lot important de supernovae
proches permettrait de d�evelopper l'utilisation de la m�ethode EPM sur les type II-plateau,
de mieux connâ�tre les taux de supernovae, et en�n d'�etudier en d�etail les corr�elations entre
la magnitude absolue r�eduite des types Ia et les di��erentes observables ind�ependantes de
la distance.
EROS consacre 10% de son temps d'observation �a la recherche de supernovae �a des

distances interm�ediaires:
0:02 . z . 0:2;

c'est-�a-dire su�samment lointaines pour être situ�ees dans le ot de Hubble 17 et cependant
toujours dans la partie lin�eaire du diagramme de Hubble 18. De plus, une utilisation sta-
tistique d'un �echantillon important de supernovae n�ecessite la connaissance de l'e�cacit�e
de d�etection des supernovae. Parce qu'elle est e�ectu�ee par traitement informatique de
donn�ees num�eriques, l'e�cacit�e de d�etection de la recherche d'EROS peut être calcul�ee,
par exemple par une technique de simulation Monte-Carlo (voir chapitre 6). L'utilisation
de d�etecteur ccd pr�esente de ce point de vue un avantage certain par rapport au scanning
visuel de plaques photographiques, technique qui tend �a être abandonn�ee.
Je pr�esente en section 3.3.1 l'�etude rapide e�ectu�ee pour estimer la faisabilit�e de l'ex-

p�erience. Une technique et une strat�egie sp�eci�ques de d�etection ont �et�e ensuite �etablies
(section 3.3.2). Nos e�orts actuels se tournent vers l'obtention de temps d'observation
pour le suivi de nos supernovae. Une possibilit�e est de collaborer avec d'autres recherches
de supernovae, pr�esent�ees en section 3.3.3.

17. A z = 0:02, la contribution d'une vitesse particuli�ere de 600 km s�1 repr�esente 10% de la vitesse de

r�ecession cz.

18. A z = 0:2, la d�ependance en z de la distance lumineuse dL(z) d�evie de 10% de la loi lin�eaire

dL(z) = cz=H0, pour un param�etre de d�ec�el�eration q0 = 0.
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3.3.1 Etude de faisabilit�e

Les recherches �a grandes distances (z � 0:5) devinrent op�erationnelles en utilisant des
cam�eras d'une surface 19 s � 0:1� sur un t�elescope de 2.5-m (voir section 3.3.3). Pour
sonder un volume �equivalent, dans le domaine de d�ecalage vers le rouge z � 0:15, une
surface de d�etecteur (0:5=0:15)2 fois plus grande est n�ecessaire, tandis que le diam�etre du
t�elescope peut être (0:5=0:15) fois plus petit. Ceci correspond �a une surface de d�etecteur
s � 1� pour un t�elescope de la classe des 1-m. Avec sa cam�era grand champ au foyer du
Marly, EROS semble donc parfaitement adapt�e �a la recherche de supernovae �a un d�ecalage
vers le rouge z � 0:15.
Pour d�eterminer la faisabilit�e du projet, il faut d'une part estimer le temps de pose

n�ecessaire pour atteindre le domaine des distances interm�ediaires, et quanti�er le nombre
de supernovae attendues par heure d'observation. Le nombre de supernovae d�ecouvertes
par pose d�epend de la magnitude limite atteinte et de la surface couverte. La magnitude
limite atteinte est fonction du temps de pose, qui conditionne en retour le nombre de
poses prises par heure.

Estimation du temps de pose pour une magnitude limite �x�ee

Tout d'abord, notons que du fait de la couleur tr�es bleue des supernovae, nous utilisons
les images de la voie bleue d'eros pour la recherche de supernovae proches.
Pour calculer le temps de pose correspondant �a une magnitude limite standard donn�ee

(par exemple dans le �ltre V Johnson), on utilise la conversion des magnitudes en nombre
de photons par unit�e de surface et de temps :

mVJ = �2:5 log10 (� erg cm�2 s�1)� 13:74 = �2:5 log10 (� m�2 s�1) + 24:86 (3.4)

Cette formule est �etablie en supposant que la longueur d'onde moyenne des photons est
de 550 nm. L'e�cacit�e � tenant compte de l'optique, de la largeur du �ltre de la voie
bleue d'EROS plus importante que celle du �ltre standard V Johnson et de l'e�cacit�e
quantique des ccd est estim�ee �a :

� � 0:4

On suppose que la masse d'air, �egale �a un, entrâ�ne une diminution de ux de 17% 20. La
surface e�ective du miroir du Marly de 1-m de diam�etre est de 0:77 cm2. Dans un disque
de rayon rN proportionnel au seeing , rN = N � �seeing, le ux en photons re�cu d'une
�etoile de magnitude mVJ s'exprime alors en fonction du diam�etre D du t�elescope, et du
temps de pose t :

FEtoileN
' 950 � �N � 10�0:4(mV �21:) �

�
D

1m

�2

�
�

t

100s

�
; (3.5)

o�u �N = 1�exp(�N2=2) caract�erise la perte de ux due au rayon limit�e du disque. Cette
estimation est compatible avec les coe�cients de calibration mesur�es par la suite.
Le ux re�cu dans le disque est en fait la somme du ux de l'�etoile et du ux dû au fond

de ciel et �a la galaxie hôte. On appelle �V la brillance de surface du ciel ajout�ee �a celle de

19. le signe � signi�e 1 degr�e carr�e.

20. Cela correspond �a un coe�cient d'extinction de 0.2 magnitude dans le �ltre V Johnson.
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la galaxie hôte en magnitude par seconde et par arcseconde carr�ee. La surface du disque
�etant �egale �a �N2�2seeing, la contribution du fond de ciel et de la galaxie hôte est de :

FCiel+Galaxie ' 75250 � 10�0:4(�V �20:5) �
�
N

2

�2

�
��seeing

200

�2
�
�
D

1m

�2

� t

100s
; (3.6)

En n�egligeant la contribution de la supernova, le bruit du signal re�cu dans le disque est
�egal �a la racine carr�ee de 3.6:

BN ' 275 � 10�0:2(�V �20:5) � N

2
� �seeing

200
� D

1m
�
r

t

100s
; (3.7)

On choisit de prendre N = 2, ce qui correspond �a un facteur �N = 0:87. Le rapport
signal sur bruit s'�ecrit alors :

RS=N �
FEtoile2

B2

' 3:� 200

�seeing
� 10�0:4(mV �21:) � 10+0:2(�V �20:5) � D

1m
�
r

t

100s
� (3.8)

Comme nous le verrons dans le chapitre 4, le rapport signal sur bruit demand�e est de :

RS=N ' 7;

ce qui conduit �a la relation, pour une brillance de surface �V = 20:5, et une magnitude
seuil mV : r

t

600s
� 200

�seeing
� 10�0:4(mV �21:) � 1 (3.9)

Une 21-i�eme magnitude V Johnson correspond �a la luminosit�e 7 jours avant le maximum
d'une supernova de type Ia situ�ee �a un d�ecalage vers le rouge z � 0:2 ou encore �a sa
luminosit�e au maximum si elle est situ�ee �a z � 0:225. La relation 3.9 peut alors s'�ecrire,
toujours pour une brillance de surface �V = 20:5:

r
t

600s
� 200

�seeing
�
�
0:2

z

�2

� 1 (d�etection d'une SNIa 7 jours avant le maximum�a z) (3.10)

ou encore:

r
t

600s
� 200

�seeing
�
�
0:225

z

�2

� 1 (d�etection d'une SNIa au maximum�a z) (3.11)

Pour atteindre le domaine des distances interm�ediaires, un temps de pose de l'ordre
de 600 secondes semble requis. Il faut cependant v�eri�er que le nombre de supernovae
d�etectables par heure, pour un temps de pose de quelques centaines de secondes est
raisonnable.
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Estimation du nombre de supernovae d�etectables par heure d'observation

Nous supposons dans ce qui suit que toute supernova de magnitude inf�erieure �a la
magnitude limite est d�etect�ee. Le nombre de supernovae situ�ees �a un d�ecalage vers le
rouge dans l'intervalle [z; z + dz] explosant par unit�e de temps s'�ecrit :

dn(z) = RSN (z)� �L(z)� dV (z);

o�uRSN est le taux d'explosion de supernova en SNu (1 SNu = 1 supernova/si�ecle/1010 L�),
�L la densit�e lumineuse de l'Univers. Par souci de simpli�cation, ni RSN , ni �L, ne d�e-
pendront de z dans ce qui suit. L'�el�ement de volume dV (z) est donn�e par la formule 2.13
du chapitre 2.
Une supernova situ�ee �a un d�ecalage vers le rouge z sera d�etectable pendant un temps

Tc(z), ou temps de contrôle, , temps pendant lequel sa magnitude apparente est inf�erieure
�a la magnitude limite. Tc(z) d�epend donc de l'�evolution de la luminosit�e absolue de la
supernova en fonction du temps, et de son module de distance. En consid�erant simplement
les supernovae de type Ia et les supernovae de type II-plateau et II-lin�eaire, le nombre de
supernovae d�etectables par degr�e carr�e pour une magnitude limite mlim est donc :

nSN=� = �L

Z +1

0

(RSNIa Tc Ia(z; mlim) + RSN II�P Tc IIP(z; mlim) + RSN II�L Tc IIL(z; mlim)) dV (z)

(3.12)
Nous ne tenons compte des corrections K que pour les supernovae de type Ia. On adopte
pour �L la valeur de [Lin et al., 1996]:

�L = 0:014 1010 L�hMpc�3

et pour les taux de supernovae les valeurs de [Cappellaro et al., 1993], en supposant que
les supernovae de type II se divisent de mani�ere �egale entre les type II-plateau et les type
II-lin�eaire:

RSNIa = 0:35 h�2 SNu
RSN II�P = 0:35 h�2 SNu
RSN II�L = 0:35 h�2 SNu

(3.13)

Pour le calcul de l'�el�ement de volume, on choisit (
M ; 
�) = (0:3; 0:), ce qui correspond
�a un param�etre de d�ec�el�eration q0 = 0:15.
On utilise pour les supernovae de type Ia la courbe de lumi�ereV propos�ee par [Riess et al., 1996a],

et une luminosit�e au maximum ([Hamuy et al., 1996a]):

MV SNIa = �18:33 + 5 log h

La courbe de lumi�ere des supernovae de type II-plateau (respectivement lin�eaire) est
bâtie �a partir de la courbe \patron" dans le �ltre B de [Doggett et al., 1985] et de la
courbe B-V approxim�ee de SN 1969L ([Phillips et al., 1990]) (respectivement SN 1979C,
[de Vaucouleurs et al. , 1981]), consid�er�ee par [Patat et al., 1994] comme une repr�esen-
tante typique de cette classe de supernovae. La magnitude V au maximum des super-
novae de type II est tr�es variable. Nous utiliserons la distinctions en trois cat�egories |
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sous-lumineuses, r�eguli�eres et brillantes | de [Patat et al., 1994] 21:

SN II� P :

8<
:

MV sous�lumineuse = �13:37 + 5 log h
MV r�eguli�ere = �15:9 + 5 log h
MV brillante = �18:1 + 5 log h

(3.14)

SN II� L :

8<
:

MV sous�lumineuse = �13:27 + 5 log h
MV r�eguli�ere = �15:8 + 5 log h
MV brillante = �18: + 5 log h

(3.15)

Ainsi, on adopte pour ce calcul une distribution uniforme en magnitude maximum entre
la valeur correspondant �a la classe des sous-lumineuses et celle correspondant �a la classe
des brillantes. Les courbes de lumi�ere utilis�ees sont pr�esent�ees en �gure 3.16. Le temps de
contrôle en fonction du d�ecalages vers le rouge z des supernovae de type Ia, II-plateau et
II-lin�eaire est propos�e en �gure 3.17 pour une magnitude limite mV = 21.

Pour obtenir le nombre de supernovae d�etectables par degr�e carr�e et par heure d'ob-
servation, on divise l'�equation 3.12 par le temps de pose n�ecessaire pour atteindre la
magnitude limite choisie, exprim�e en heures.

Le nombre de supernovae de type Ia d�etectables par pose en fonction du d�ecalages vers
le rouge z est propos�ee en �gure 3.18 pour di��erentes magnitudes limites. Une magnitude
limitemV = 21, soit un temps de pose de 600 secondes, permet e�ectivement de sonder le
domaine des distances interm�ediaires. D'autre part, le nombre de supernovae d�etectables
par heures d'observation d�epend peu du temps de pose, contrairement au volume de
donn�ees �a traiter qui d�ecrô�t comme l'inverse du temps de pose (�gure 3.19). On constate
qu'un temps de pose de 10 minutes permet d'obtenir un nombre de supernovae raisonnable
| 1 supernova/heure dont 0.7 supernova de type Ia | pour un volume de donn�ees \limit�e"
de l'ordre de 1 Giga octet par supernova.

Le temps de pose originellement adopt�e est de 600 secondes, soit 5 poses par heures,
dans lesquelles on esp�ere d�etecter 1 supernova. Par la suite, nous fûmes amen�es �a utiliser
certains champs d�edi�es �a la recherche de naines rouges, pour lesquels le temps de pose est
de 300 secondes, ce qui augmente un peu le nombre de supernovae d�etectables par heure,
mais double le volume de donn�ees �a traiter. Le d�etail du nombre de supernovae attendues
par type est pr�esent�e pour un temps de pose de 600 et 300 secondes dans les tableaux 3.3
et 3.4.

3.3.2 Mise en oeuvre et strat�egie d'observation

Puisque le taux de d�etection attendu est d'au moins 1 supernova de type Ia pour 10
champs observ�es, soit dix degr�es carr�es, il faut observer de 50 �a 100 champs par mois pour
d�etecter de 5 �a 10 supernovae. Je d�ecris par la suite le choix des champs et ses motivations,
la m�ethode de d�etection que nous utilisons, et la mise en oeuvre du suivi des supernovae.

21. Les magnitudes B propos�ees par [Patat et al., 1994] sont converties en magnitude V en utilisant les

couleurs au maximum des supernovae SN 1969L (B � V � 0) et SN 1979C (B � V � �0:1).
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Fig. 3.16 { Patrons de courbes de lumi�ere en magnitude absolue V Johnson adopt�es pour le

calcul du nombre de supernova attendues. Ils sont tronqu�es �a +300 jours. Ils caract�erisent
une supernova de type Ia (en trait plein, [Riess et al., 1996a]), une supernova de type

II-plateau r�eguli�ere (en trait pointill�e, adapt�e de [Doggett et al., 1985]) et une supernova

de type II-lin�eaire r�eguli�ere (en trait point-tiret, adapt�e de [Doggett et al., 1985]). La dis-

persion en magnitude maximum des supernovae de type II est prise en compte dans le

calcul.
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Fig. 3.17 { Temps de contrôle Tc(z) en jours calcul�e pour une magnitude limite mV = 21
en utilisant les patrons de courbes de lumi�ere pr�esent�es en �gure 3.16 pour les type Ia,

type II-plateau et II-lin�eaire r�eguli�eres. Les corrections K ont �et�e prises en compte pour

les supernovae de type Ia. A petits z, le temps de contrôle est limit�e par la troncature des

courbes de lumi�ere.
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  Nombre de supernovae de type Ia détectables par degré carré
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Fig. 3.18 {Distribution dNSNIa=dzd! des supernovae de type Ia d�etectables par degr�e carr�e

en fonction du d�ecalage vers le rouge z. Pour le calcul, on a utilis�e la courbe de lumi�ere

pr�esent�ee en �gure 3.16, ainsi qu'un mod�ele cosmologique o�u (
M ; 
�) = (0:3; 0). Il a �et�e
tenu compte des corrections K pour les supernovae de type Ia. La troncature �a +300 jours
impos�ee �a la courbe de lumi�ere explique la d�ependance en z2 �a petit z. On constate que

le domaine des distances interm�ediaires est atteint pour une magnitude limite V Johnson

mV = 21.
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Fig. 3.19 { Nombre de supernovae de type Ia, II-plateau et II-lin�eaire d�etectables par heure
d'observation (trait plein noir) et volume de donn�ees �a traiter pour obtenir une supernova

(trait pointill�e gris�e), en fonction du temps de pose. Chaque pose correspond �a 3� 64 Mo

�a traiter. On constate qu'abaisser le temps de pose augmente peu le nombre de supernovae

d�etectables par heure, alors qu'il �el�eve consid�erablement le volume de donn�ees.
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Type Nombre de SN / heure z maximum z moyen

Ia 0.69 0.27 0.13
Ia (avant maximum) 0.21 0.27 0.17

II-plateau 0.2 0.2 0.09
II-lin�eaire 0.07 0.19 0.09

Tab. 3.3 { D�etail par type du nombre de supernovae d�etectables par heure d'observation,

de leur d�ecalage vers le rouge maximum et de leur d�ecalage vers le rouge moyen pour une

magnitude limite mV = 21, correspondant �a un temps de pose de 600 secondes. On a tenu

compte de la dispersion de la magnitude au maximum des supernovae de type II, telle

qu'elle est propos�ee dans [Patat et al., 1994] en tirant uniform�ement entre la magnitude

absolue \sur-lumineuse" et la magnitude absolue \sous-lumineuse".

Type Nombre de SN / heure z maximum z moyen

Ia 0.77 0.23 0.13
Ia (avant maximum) 0.12 0.22 0.14

II-plateau 0.22 0.17 0.08
II-lin�eaire 0.08 0.17 0.07

Tab. 3.4 { D�etail par type du nombre de supernovae d�etectables par heure d'observation,

de leur d�ecalage vers le rouge maximum et de leur d�ecalage vers le rouge moyen pour une

magnitude limite mV = 20:6, correspondant �a un temps de pose de 300 secondes. On a

tenu compte de la dispersion de la magnitude au maximum des supernovae de type II, telle

qu'elle est propos�ee dans [Patat et al., 1994], en tirant uniform�ement entre la magnitude

absolue \sur-lumineuse" et la magnitude absolue \sous-lumineuse".
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Choix des champs

Les champs s�electionn�es pour la d�etection des supernovae forment un sous-ensemble des
champs utilis�es pour la recherche des naines rouges et blanches, troisi�eme projet d'EROS.
En e�et, il est n�ecessaire pour ces deux projets de minimiser la pollution lumineuse, qu'elle
provienne de la Voie Lact�ee o�u de l'�ecliptique (ast�ero��des, plan�etes, Lune). Les champs
sont donc observ�es lorsque la lune est couch�ee.
D'autre part, �a z � 0:2, la distribution des galaxies dans le volume correspondant �a une

surface observ�ee de 50� est relativement homog�ene, ce qui permet de viser au hasard. En
e�et, la uctuation de densit�e des galaxies est de 10% �a une �echelle de R � 50h�1 Mpc
([Padmanabhan , 1993]), ce qui correspond �a un volume V � 5:105 h�3Mpc3. Le volume
sond�e correspondant �a une surface couverte en N poses de 1� et une profondeur maximale
z est V � N � 3:103 � (z=0:1)3 h�3Mpc3. Ainsi, pour des d�ecalages vers le rouge �egaux �a
z � 0:1; 0:15; 0:2, il est n�ecessaire de couvrir respectivement N � 170; 50 et 20 champs.
Les saisons de recherche des supernovae co��ncident alors avec le passage au m�eridien

pendant la nuit du pôle Sud Galactique22 �a l'observatoire de La Silla 23, de août �a d�e-
cembre, et du pôle nord Galactique 24, de f�evrier �a juin. Les saisons correspondants aux
divers projets d'EROS sont pr�esent�ees en �gure 3.20. Malgr�e le recouvrement temporel
des saisons, il est possible de r�ealiser les observations de l'ensemble des cibles, grâce �a leur
r�epartition en angle horaire qui permet leur observation �a di��erentes heures sid�erales au
cours de la nuit.
En automne, l'h�emisph�ere Sud Galactique est visible en entier de La Silla, ce qui permet

de d�e�nir une liste de 60 champs proches du pôle Sud Galactique (zone \h�emisph�ere Sud-
1"), �a laquelle on a ajout�e par la suite une seconde liste de 60 champs suppl�ementaires
(zone \h�emisph�ere Sud-2"). Au printemps, seule une �etroite bande de l'h�emisph�ere Nord
Galactique situ�ee entre la Voie Lact�ee et l'�ecliptique convient, dans laquelle 50 champs
ont �et�e choisis (zone \h�emisph�ere Nord-1"). Contrairement aux deux zones observ�ees en
automne, la zone \h�emisph�ere Nord-1" est observable de l'h�emisph�ere Nord terrestre.
Les champs de ces trois zones sont communs au Las Campanas Redshift Survey (LCRS,
[Shectman et al., 1996]), dont le d�ecalage vers le rouge moyen est de z � 0:1. Nous pou-
vons ainsi obtenir le d�ecalage vers le rouge des galaxies les plus brillantes. Une quatri�eme
zone de 70 champs situ�es dans l'h�emisph�ere Nord Galactique (zone \h�emisph�ere Nord-2")
permet d'utiliser le temps de suivi de t�elescope de l'h�emisph�ere Nord terrestre pendant
l'automne. Les champs de cette zone ne sont pas communs �a ceux du LCRS. Dix d'entre
eux sont centr�es sur des amas d'Abell (tableau 3.5), dans le but de poursuivre l'�etude
men�ee par [Reiss et al., 1998] sur les vitesses particuli�eres des amas (voir chapitre 2). Les
caract�eristiques de ces zones, pr�esent�ees en �gure 3.21, sont r�esum�ees dans le tableau 3.6.

Principe de d�etection des supernovae

Pour d�etecter une supernova, on compare deux images d'un même champ prises �a au
moins 3 semaines l'une de l'autre. Pour cela, on soustrait l'image la plus ancienne (image

22. Coordonn�ees du pôle Sud Galactique: (� = 00h51026:300, � = �27�07041:500).

23. Coordonn�ees de l'observatoire de La Silla: (� = 70�440W , � = 29�150 S).

24. Coordonn�ees du pôle nord Galactique: (� = 12h51026:300, � = +27�07042:100).
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Fig. 3.20 { P�eriodes de visibilit�e des cibles d'EROS en fonction de l'heure (temps uni-

versel) de la nuit et de l'�epoque de l'ann�ee (en mois). La visibilit�e des Nuages de Ma-

gellan �a 65 degr�es du z�enith est indiqu�ee par la zone hachur�ee en gris fonc�e. Celle des

champs supernovae, qui correspond au passage au z�enith d'une zone du ciel �eloign�ee de

plus de 15 degr�es de la Voie Lact�ee, est indiqu�ee par les deux zones gris clair : au prin-

temps (h�emisph�ere Nord Galactique) et �a l'automne (h�emisph�ere Sud galactique). En�n,

la p�eriode de visibilit�e du Centre Galactique �a 60 degr�es du z�enith est indiqu�ee en hachur�e

avec des vaguelettes. Celle des bras spiraux, d�ecal�ee de 6 mois par rapport au Centre Ga-

lactique, n'est pas montr�ee. Pendant la nuit astronomique (traits noirs), le soleil est situ�e

�a plus de 12 degr�es sous l'horizon.

de r�ef�erence) de l'image la plus r�ecente (image courante), apr�es les avoir align�ees photo-
m�etriquement et g�eom�etriquement. Les di��erences d'�etalement des �etoiles (seeing) sont
corrig�ees par convolution. On d�etecte alors sur l'image soustraite les sources lumineuses
nouvellement apparues: cosmiques, �etoiles variables, ast�ero��des, artefacts de soustraction,
. . . et supernovae. La technique est illustr�ee en �gure 3.22. Le temps de pose de 10 minutes
est fractionn�e en deux fois 5 minutes, ce qui permet d'identi�er les cosmiques.

Les champs de recherche des supernovae sont trait�es automatiquement �a l'observatoire
de la Silla pendant la journ�ee qui suit leur observation. Le taux de d�etection des campagnes
d'octobre et de novembre 1997 �etait de 1 supernova par nuit, ce qui correspond �a 10 degr�es
carr�es, soit un total de 2 Giga octet 25 trait�es par jour.

Le logiciel de d�etection automatique est d�ecrit en d�etail au chapitre 4.

25. En comptant une image de r�ef�erence et deux images courantes fractionn�ees.
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Fig. 3.21 { Champs d�e�nis pour la recherche de supernovae. Les champs observ�es pendant
les campagnes d'octobre et de novembre 1997 sont hachur�es. Les amas d'Abell sur lesquels

10 champs de la zone H�emisph�ere Nord-2 sont centr�es sont indiqu�es par une �etoile.
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No champ Nom � (J2000.) � (J2000.) z

401 Abell 0254 01h47014:000 �03�1700300 0.158
402 Abell 0267 01h52052:200 +01�0204600 0.230
403 Abell 0286 01h58026:700 �01�4602600 0.160
404 Abell 0295 02h02027:000 �01�0403500 0.102
405 Abell 0315 02h10003:000 �00�5905200 0.175
406 Abell 0359 02h30053:700 +02�4901600 0.245
407 Abell 0370 02h39050:500 �01�3500800 0.373
408 Abell 0381 02h45057:200 �00�3802600 0.179
409 Abell 0383 02h48006:900 �03�2903200 0.187
410 Abell 0388 02h51036:700 �03�4504200 0.134

Tab. 3.5 { Liste des champs centr�es sur des amas d'Abell, et les caract�eristiques de ces

amas.

Zone Num�eros � (J2000.) � (J2000.)
des champs

H�emisph�ere Nord-1 200-250 11h000 < � < 13h300 � �12�
H�emisph�ere Nord-2 400-470 1h000 < � < 3h000 � +0�

H�emisph�ere Sud-1 0-60 22h300 < � < 1h300 � �40�
H�emisph�ere Sud-2 100-190 0h000 < � < 4h000 � �40�

Tab. 3.6 { Liste des zones de recherche de supernovae. Les num�eros des champs corres-
pondants sont indiqu�es en colonne 2.

Strat�egie de d�etection et de suivi

Les supernovae d�ecouvertes doivent être ensuite suivies avec d'autres t�elescopes que le
Marly, même s'il permet d'assurer une partie de la photom�etrie.

Les test e�ectu�es en 1997 permirent la mise au point �nal du logiciel de d�etection
automatique. Le suivi photom�etrique des deux premi�eres supernovae d'EROS d�ecouvertes
pendant ces tests fut donc assur�e par le Marly, et les spectres e�ectu�es gracieusement par
S. Benetti sur le t�elescope de 3.6-m l'ESO et le t�elescope de 1.5-m danois.

Ces premiers succ�es permirent d'obtenir par la suite du temps de suivi sur les t�elescopes
de l'ESO, danois, et am�ericains. Les campagne de recherche sont maintenant program-
m�ees en fonction du temps de t�elescope accord�e. Le suivi photom�etrique cons�ecutif �a
la campagne d'octobre 1997 fut ainsi r�ealis�e sur le t�elescope de 1.5-m danois. Pendant
la campagne de novembre 1997, nous pûmes de surcrô�t b�en�e�cier d'observations spec-
troscopiques sur le t�elescope am�ericain de l'Astronomical Research Consortium, situ�e �a
l'Apache Point Observatory (Nouveau-Mexique). Au printemps 1998 vint s'ajouter du
temps de suivi spectroscopique sur le t�elescope de 3.6-m de l'ESO. Les campagnes d'oc-
tobre et novembre 1997 puis celle du printemps 1998 ainsi que les 25 supernovae qui y
furent d�ecouvertes sont pr�esent�ees dans le chapitre 5.
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a) b) c)

t > 15 jours

Image 1 Image 2 Image soustraite

Fig. 3.22 { Illustration de la technique de recherche (images de d�ecouverte de SN 1997eb).

Les phases de la lune lors des observations sont indiqu�ees. Les images de r�ef�erence et

courante (images 1 et 2) sont prises lorsque la lune est couch�ee (lune noire), �a au moins 15

jours d'intervalle. La d�etection est e�ectu�ee sur l'image soustraite. a) Image de r�ef�erence

de la galaxie hôte (z � 0:1) prise le 7 octobre 1997. b) La galaxie et sa supernova, sur

l'image courante prise le 7 novembre 1997. c) Image soustraite, obtenue en retranchant,

apr�es traitement informatique, a) de b): la supernova apparâ�t seule. Sa magnitude est

mV � 21.

Les �equipes de recherche de supernovae �a grandes distances travaillent en �etroite col-
laboration avec les groupes de recherche de supernovae plus proches. De fait, la pr�eci-
sion des r�esultats obtenus sur la valeur des param�etres cosmologiques (
M ; 
�) d�epend
maintenant principalement de l'incertitude qui entâche la d�etermination de la magni-
tude absolue r�eduite M = M � 5 logH0. Or, les m�ethodes de d�etermination de M
sont d�eduites des observations de supernovae Ia proches. Il existe actuellement deux
�equipes de recherche �a grandes distances, qui s'intitulent The Supernova Cosmology Pro-

ject ([Perlmutter et al., 1998]) et The High-Z Supernova Search ([Schmidt et al., 1998]).
Elles sont pr�esent�ees dans la section 3.3.3. Le groupe du Supernova Cosmology Project

nous a contact�e pour �etablir une collaboration temporaire, qui aurait pour but de d�e-
couvrir rapidement quelques dizaines de supernovae Ia avant maximum et de les �etudier
photom�etriquement et spectroscopiquement avec pr�ecision. La campagne de recherche
aurait lieu au printemps 1999.

3.3.3 Les exp�eriences de recherche de supernovae

Fritz Zwicky entreprit la premi�ere recherche syst�ematique de supernovae en 1934, pho-
tographiant l'amas de Virgo depuis le toit du bâtiment d'astrophysique de l'Institut de
Technologie de Californie. L'invention d'un nouveau type de t�elescope poss�edant un grand
champ de vision par Bernhard Schmidt fut rapidement mise a pro�t en construisant �a l'ob-
servatoire du Mont Palomar en 1936 un t�elescope de Schmidt de 40-cm pour la recherche
de supernovae. En 1937, Zwicky y d�ecouvrit sa premi�ere supernova, et les suivantes se
succ�ed�erent �a un rythme de 4 supernovae par an. Zwicky et son �equipe �etablissait d'autre
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part en parall�ele un catalogue de galaxies et d'amas de galaxies, achev�e en 1968. Entre
temps, un t�elescope de Schmidt plus grand, de 1.2-m de diam�etre fut install�e �a l'observa-
toire du Mont Palomar en 1949, avec lequel fut r�ealis�ee une cartographie photographique
c�el�ebre du ciel, le Palomar Sky Survey, initi�ee par Baade et Wilson. Il fut disponible pour
la recherche de supernovae en 1959. Les supernovae �etaient d�ecouvertes par comparaison
visuelle de plaques photographiques ou de �lms. Zwicky d�ecouvrit en tout plus de 120
supernovae, dont la derni�ere, SN 1973K, peut avant sa mort en 1974.
On distingue maintenant parmi les recherches syst�ematiques actuelles les recherches de

supernovae tr�es proches (z < 0:05), �a distances interm�ediaires (z . 0:2) et lointaines
(z & 0:5). Ces derni�eres devinrent op�erationnelles avec l'av�enement des cam�eras ccd et
des techniques de d�etection par traitement informatique d'images num�eriques. Seules les
recherches �a distances interm�ediaires b�en�e�ciant d'une cam�era ccd grand champ peuvent
utiliser cette technique performante, c'est pourquoi certaines emploient encore des plaques
photographiques. Les recherches de supernovae tr�es proches peuvent compenser la faible
profondeur sond�ee en utilisant des t�elescopes poss�edant un grand champ de vision, comme
les Schmidt, mais peu y ont acc�es. Une autre possibilit�e est de se restreindre aux amas
riches et proches de galaxies, et de surveiller un grand nombre de champs, ce qui est
coûteux en temps. Chaque �equipe assure en partie, sinon totalement, le suivi photom�e-
trique et spectroscopique dans lequel r�eside l'int�erêt scienti�que principal de la recherche
de supernovae. D'autres projets se consacrent enti�erement �a la photom�etrie et �a la spec-
troscopie de supernovae d�ecouvertes par d'autres groupes, sur des t�elescopes terrestres ou
sur satellite comme le HST.
Bien que la fronti�ere soit oue entre les domaines proche et interm�ediaire, je restreindrai

mon propos aux recherches de supernovae �a des distances interm�ediaires, comparables �a
celle entreprise par EROS, ainsi qu'aux recherches lointaines avec lesquelles elles sont en
�etroite relation.

Recherches �a des distances interm�ediaires

Le projet The Calan-Tololo Supernovae Search, qui d�ebuta en 1990 et s'acheva en
1993 est une des premi�eres recherches �a distances interm�ediaires ayant pour but princi-
pal d'obtenir un lot de supernovae utilisables �a des �ns cosmologiques. L'utilisation de
plaques photographiques sur le t�elescope de Schmidt de de l'Observatoire inter-am�ericain
de Cerro-Tololo (CTIO) leur permis d'obtenir une surface de d�etection de 25�. Une cin-
quantaine de supernovae ont �et�e ainsi d�ecouvertes. Le suivi photom�etrique et spectro-
scopique r�ealis�e sur des t�elescopes du CTIO permis d'identi�er et de mesurer la courbe
de lumi�ere (photom�etrie ccd) d'une trentaine de supernovae de type Ia, celles-l�a même
utilis�ees dans les diagrammes de Hubble actuels pour d�eterminer la constante de Hubble 26

[Hamuy et al., 1996b] ou les param�etres cosmologiques (
M ; 
�) 27 ([Perlmutter et al., 1998],
[Schmidt et al., 1998]).
Une autre recherche photographique a lieu actuellement au Mont Palomar, dans la

tradition de celles e�ectu�ees par Zwicky. L'am�elioration des performances des �emulsions

26. Elles permettent de mesurer M = M � 5 logH0. La magnitude absolue M est ensuite estim�ee en

utilisant les mesures de distances avec des C�eph�eides e�ectu�ees avec le Hubble Space Telescope vers des

galaxies hôtes de supernovae Ia connues.

27. En les comparant aux supernovae lointaines.
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Equipe Date T�elescope D�etecteur Taille du Surface
pixel couverte

Mont Stromlo Abell 1996 mssso a 1.3-m macho 8-ccd 0.6 " � 30�

Clusters Supernova Search b (0:6�) / mois

Second Palomar po c Ochin plaques photographiques
Sky Survey 1991 Schmidt 1.3-m (5�)

University of Texas - Mac 1997 mcdo d 0.76-m 1 ccd (0:6�) 1.35 " 70 amas
Donald Observatory Search / mois

EROS 1997 Marly 1.-m eros 8-ccd 0.6 " � 50�

Recherche de Supernovae (ESO) (1:�) / mois

Tab. 3.7 { Les recherches de supernovae actuellement en cours �a distance interm�ediaire.

Sont pr�esent�es outre le nom de l'�equipe, la date du commencement de la recherche de

supernovae de l'�equipe, le t�elescope employ�e, et les caract�eristiques du d�etecteur. Dans la

derni�ere colonne est indiqu�e la surface totale observ�ee par mois. La plupart des informa-

tions proviennent des pages sur la toile des �equipes ainsi que de [Adams, 1997].

Equipe Magnitude sn d�ec. Domaine Suivi (organis�e) Suivi (organis�e)

limite / sn id. sond�e (z) photom�etrique spectroscopique

MSSSO V � 19: 25/7 0:02 � 0:08 mssso 2.3-m, mssso 2.3-m,
Search 1.9-m, 1.3-m, arc e 3.5-m
(suite) ctio 0.9-m

POSS f-II B � 22: 60/? z � 0:05 g

(suite)

UT - McDO h V � 21: 2/2 0:03 � 0:15 mcdo 0.76-m, mcdo 2.1-m,
Search (suite) 0.9-m, 2.1-m,2.7-m het i 9.2-m

EROS V � 21:5 25/8 0:03 � 0:2 eso-Danish 1.5-m, eso-Danish 1.5-m,
(suite) eros 1-m eso 3.6-m

arc 3.5-m

Tab. 3.8 { Les recherches de supernovae actuellement en cours �a distance interm�ediaire

(suite). Dans la premi�ere colonne, le nom de l'�equipe est maintenant en abr�eg�e. La

deuxi�eme colonne pr�esente le nombre total de supernovae d�ecouvertes (SN d�ec.) et de

type identi��e (SN id.) au 5 d�ecembre 1997. Dans les deux derni�eres colonnes sont indiqu�es

les t�elescopes avec lesquels l'�equipe r�ealise le suivi des supernovae qu'elle a d�ecouvertes.

La plupart des informations proviennent des pages sur la toile des �equipes ainsi que de

[Adams, 1997].

aMount Stromlo and Siding Spring Observatory.
bMont Stromlo Abell Clusters Supernova Search: ==msowww:anu:edu:au=� reiss=Abell SNSearch=.
cPalomar Observatory.
dMac Donald Observatory.
eAstrophysical Research Consortium, Apache Point Observatory, Nouveau Mexique.
fPalomar Observatory Sky Survey.
gCette estimation s'appuie sur la magnitude moyenne de d�ecouverte des supernovae, la plupart de

type Ia: V � 18.
hUniversity of Texas - Mac Donald Observatory.
iHobby Eberly Telescope.
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photographiques conduisit �a entreprendre en 1991 une seconde cartographie de l'h�emi-
sph�ere Nord, baptis�ee The Second Palomar Sky Survey (POSS-II). Elle est e�ectu�ee sur
le même t�elescope, le Oschin Schmidt de 1.2-m. Jean Mueller r�ealise la d�etection des su-
pernovae par l'�etude visuelles des plaques photographiques prises pour ce projet. Bien que
les magnitudes limites de POSS-II dans les bandes B et R soient respectivement �egales �a
mB � 22:5 et mR � 21, les supernovae qui y sont d�ecouvertes sont assez proches.
Deux recherches utilisent actuellement des d�etecteurs ccd: The Mont Stromlo Abell

Cluster Supernovae Search, qui a d�ebut�e en 1996, et le groupe texan The University of

Texas { Mac Donald Observatory Supernovae Search, qui a commenc�e en 1997.
Le projet The Mont Stromlo Abell Cluster Supernovae Search, conduit actuellement

par L.Germany, D. Reiss et B. Schmidt, pr�esente de nombreux points communs avec la
recherche d'EROS. Il utilise la cam�era ccd grand champ d'une exp�erience de recherche de
microlentilles, celle du groupe MaCHO, qui leur ont c�ed�e 5% de leur temps d'observation.
Ses buts sont d'�etudier la fonction de luminosit�e des supernovae, les erreurs syst�ematiques
potentielles lors de l'utilisation des supernovae de type Ia comme chandelles standard et
de mani�ere g�en�erale les courbes de lumi�ere, l'�evolution spectrale et les taux d'explosion
des supernovae. Cependant, contrairement �a EROS dont les champs sont choisis \au
hasard", la recherche du Mont Stromlo est restreinte �a 70 amas d'Abell de d�ecalage vers
le rouge maximal z � 0:08. Cela leur permet d'e�ectuer �a nouveau l'�etude des vitesses
particuli�eres de ces amas r�ealis�ee auparavant par [Lauer et Postman , 1994], en utilisant
les supernovae de type Ia comme indicateur de distance au lieu de la galaxie la plus
lumineuse de chaque amas (voir chapitre 2). Le suivi photom�etrique et spectroscopique
est e�ectu�e �a l'observatoire du Mont Stromlo (Australie) ou sur des t�elescopes am�ericains.
L'�equipe texane The University of Texas { Mac Donald Observatory Supernovae Search,

men�ee par M. Adams, utilise un t�elescope et une cam�era de surface comparable �a celle
d'EROS. Elle b�en�e�cie de temps d'observation sur les t�elescopes de l'observatoire de Mac
Donald (Texas) pour le suivi des supernovae, en particulier sur le futur t�elescope Hobby-
Eberly dont le miroir primaire est compos�e de 91 miroirs hexagonaux de 1-m.
Les caract�eristiques de ces recherches sont r�esum�ees dans les tableaux 3.7 et 3.8.

Recherche �a grande distance

Il existe actuellement deux �equipes de d�etection et d'�etude des supernovae lointaines:
The Supernova Cosmology Project ([Perlmutter et al., 1998]) et The High-Z Supernovae

Search ([Schmidt et al., 1998]). B. Schmidt conduit aussi la recherche �a distance interm�e-
diaires du Mont Stromlo, et S. Perlmutter organise actuellement une recherche intensive
dans ce même domaine de distance pour le printemps 1999, en collaboration entre autre
avec EROS. Les �equipes et leur recherches sont pr�esent�ees dans le tableau 3.9 et leurs
r�esultats ont �et�e �evoqu�es en d�etail dans le chapitre 2.
Les buts de ces deux projets sont similaires: d�ecouvrir un grand nombre de supernovae

de type Ia lointaines, les �etudier photom�etriquement et spectroscopiquement, et les utiliser
pour d�eterminer les param�etres cosmologiques (
M ; 
�), les variations spatiales de H0,
les vitesses particuli�eres, les taux de supernovae dans le pass�e.
Le Supernova Cosmology Project fut le premier groupe (1992) �a d�etecter un grand

nombre de supernovae lointaines, et en pr�evoir la d�etection, ce qui permet de demander
�a l'avance le temps de t�elescope pour en e�ectuer le suivi. EROS s'est inspir�e de cette
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m�ethode. On constate d'autre part que l'av�enement tr�es r�ecent de cam�eras ccd de grandes
tailles (sup�erieure �a 0:25�) mont�ees sur des t�elescopes de grand diam�etre (de la classe
des 4-m) a �et�e d�ecisif pour la pleine r�eussite de ce projet. Le suivi photom�etrique est
e�ectu�e sur de nombreux t�elescopes, sur des continents di��erents, ce qui n�ecessite un
travail important de coordination. Quelques observations avec le HST ont �et�e e�ectu�ees.
De plus, la spectroscopie des supernovae �a un d�ecalage vers le rouge de � 1: n�ecessite
l'emploi de t�elescopes de la classe des 8-m.
Le projet High Z-Supernovae Search a d�ebut�e en 1995, et utilise les mêmes m�ethodes.

Ces deux projets ont d�ecouvert une centaine de supernovae lointaines.
Les cartographies du ciel e�ectu�ees sur des t�elescopes de 4-m avec des cam�eras grand

champ peuvent être \d�etourn�ees" pour rechercher des supernovae. Le groupe fran�cais
men�e par R.Pain projette ainsi d'utiliser les futurs comptages de galaxies et recherches
d'arcs gravitationnels r�ealis�ees avec le t�elescope franco-canadien d'Hawa�� (CFHT 4-m) et
la cam�era CFH12k (0:25�).
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Date des T�elescope D�etecteur Taille du Magnitude Nombre de Domaine
campagnes (ccd) pixel limite SN / SNI sond�e (z)

The Supernova Cosmology Project

Avr. 92 INT 2.5-m EEV5 (0:03�) 0.54" R � 23: 1/1 0:5
D�ec. 93 INT 2.5-m EEV5 0.55" R � 22:5 4/3 0:2� 0:4
F�ev. 94 KPNO 4-m T2KB (0:07�) 0.47" R � 23 2/2 0:4
Oct. 94 INT 2.5-m EEV5 0.55" R � 23 1/1 0:4
Nov. 95 CTIO 4-m PFC 0.43" R � 23:5 11/10 0:4� 0:6
Avr. 96 CTIO 4-m PFC (0:06�) 0.43" R � 23:5 9/8 0:4� 0:7
Jan. 97 CTIO 4-m PFC 0.43" R � 24: 14/12 0:2� 0:7
Mar. 97 CTIO4 -m BTC (0:25�) 0.43" R � 24: 16/10 0:3� 0:8
D�ec. 97 CTIO 4-m BTC 0.43" R � 24:5 17/15 0:3� 0:9

The High Z-Supernovae Search

1995 CTIO 4-m PFC (0:06�) 0.43" R � 24: 3/3 0:2� 0:5
1996 CTIO 4-m PFC 0.43" R � 24: 29/19 0:2� 0:6
1997 CTIO 4-m BTC?? 0.43" R � 24: 23/5 0:2� 0:6
Mai 97 CFHT 4-m UH8K (0:25�) 0.21" I � 25: 11/4 0:5� 1:
Nov. 97 CFHT 4-m UH8K 0.21" I � 24:5 5/1 0:2
F�ev. 98 CTIO 4-m BTC?? 0.43" I � 24:5 9/3 0:6� 0:9

Tab. 3.9 { Caract�eristiques des recherches de supernovae �a grande distance men�ees

par The Supernova Cosmology Project et The High Z-Supernovae Search. Les

nombres de supernovae d�etect�ees et classi��ees comme type Ia pr�esent�es proviennent de

[Kim. (communication priv�ee), 1998] pour The Supernova Cosmology Project et pour

The High Z-Supernovae Search de circulaires IAU. Les domaines de distance indiqu�es

correspondent aux d�ecalages vers le rouge des SNIa. Les magnitudes limites sont tir�ees

de [Pain (communication priv�ee), 1998] et de [Schommer, 1998], ainsi que des circulaires

IAU cit�ees pr�ec�edemment. On constate que l'accroissement r�egulier avec le temps de la

surface de la cam�era ccd utilis�ee, ainsi que de la magnitude limite atteinte, se traduit

comme il se doit par une augmentation du nombre de supernovae d�ecouvertes, et de leur

distance moyenne.
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Chapitre 4

D�etection des Supernovae

Les images de recherche de supernovae doivent être trait�ees dans la nuit qui suit leur
observation, et la quantit�e importante de donn�ees �a traiter (plusieurs Gigaoctets par nuit)
exige une automatisation du traitement. A cette �n, j'ai con�cu, d�evelopp�e et mis au point
la châ�ne de traitement des images supernovae qui fait l'objet de ce chapitre.

Je pr�esenterai tout d'abord le principe et l'organisation de la châ�ne de traitement, puis
je d�etaillerai le fonctionnement et les performances des di��erentes �etapes du traitement :
l'alignement photom�etrique et g�eom�etrique, la correction des di��erences d'�etalement des
�etoiles par convolution, et �nalement la d�etection et la s�election des candidats supernovae
sur l'image soustraite.

4.1 Pr�esentation

Je pr�esente rapidement dans cette section les objectifs et le principe du syst�eme de
traitement des images de recherche de supernovae.

4.1.1 Châ�ne de traitement automatique

La châ�ne de traitement des images pour la recherche des supernovae doit permettre de
traiter dans la journ�ee qui suit leur observation un volume de donn�ees de 1 �a 3 Gigaoctets :
elle doit donc être rapide. Si l'utilisateur est en France, la châ�ne de traitement fonctionne
en revanche sur les machines d'acquisition au Chili : il est alors n�ecessaire d'automatiser
la châ�ne de traitement, a�n de r�eduire les interventions de l'utilisateur. Un syst�eme de
contrôle du d�eroulement des tâches ex�ecut�ees par la châ�ne de traitement permet d'en
surveiller le bon fonctionnement, et d'identi�er les �eventuels probl�emes. En�n, les �chiers
contenant les r�esultats du traitement des images | les candidats supernovae | sont
rapatri�es par le r�eseau en France pour être examin�e visuellement. Leur volume doit en
cons�equence être limit�e. Ils comprennent un �chier ascii r�esumant les caract�eristiques
des candidats, et une image fits qui rassemble les \vues" des candidats sur les images
utilis�ees pour le traitement : image courante et fractionn�ees, mais aussi image r�ef�erence et
at �eld a�n d'examiner l'environnement du candidat. Ainsi, tous les candidats des 8 ccd
d'un champ sont pr�esent�es sur une seule image fits appel�ee mosa��que des candidats. Ces
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deux �chiers produits automatiquement pendant le traitement regroupent les informations
relatives aux candidats supernovae d�etect�es.

4.1.2 Principe de d�etection des supernovae

Les images utilis�ees pour la d�etection des supernovae sont celles de la voie bleue d'eros.
Les images de la voie rouge ne serviront qu'�a �etablir les relations de calibration utilis�ees
au chapitre 6. Pour d�etecter une supernova, on compare une image d'un même champ
prise au cours de la nuit, l'image courante, �a une image prise quelques semaines plus
tôt, l'image r�ef�erence. Pour cela, on soustrait l'image r�ef�erence de l'image courante, apr�es
les avoir align�ees photom�etriquement et g�eom�etriquement. On compense les di��erences
d'�etalement des �etoiles entre les deux images en les convoluant. Ce proc�ed�e est r�esum�e en
�gure 4.1. Une fois la soustraction obtenue, on d�etecte sur celle-ci les sources ponctuelles,
puis on s�epare les supernovae des artefacts de soustraction. L'examen visuel de la mosa��que
de candidats ach�eve le rejet des faux candidats et la s�election des supernovae.
Les images sont d�ecoup�ees en quatre et trait�ees par quart d'image, a�n de tenir compte

des variations locales des caract�eristiques des images d�eterminant les transformations �a
appliquer. La num�erotation des quatres quarts est indiqu�ees en �gure 4.2.
Dans la section 4.2, nous pr�esentons l'organisation et l'utilisation de la châ�ne de trai-

tement automatique. Nous d�ecrivons dans la section 4.3 la m�ethode de soustraction
d'images. La d�etection des supernovae sur l'image soustraite est �evoqu�ee en d�etail dans
la section 4.4.

4.2 Une d�etection automatique

Nous pr�esentons ici l'organisation de la châ�ne de traitement, le syst�eme de d�etection
et diagnostique d'erreur et les �chiers contenant les informations sur les candidats super-
novae.

4.2.1 Structure de la châ�ne de traitement automatique

Comme d�ecrit au chapitre 3, trois machines sont actuellement disponibles pour le trai-
tement des images en ligne �a La Silla. Les machine d'acquisition \rouge" et \bleue"
r�eduisant les donn�ees des voies correspondantes sont chapeaut�ees par la machine mâ�tre
qui les coordonne, a�n que les images rouge et bleue prises simultan�ement soient trait�ees
en parall�ele.
Le traitement des images supernovae s'inspire de la châ�ne d'acquisition. Il utilise les

8 ccd des images brutes fractionn�ees et r�eduites de la voie bleue 1. Elles sont stock�ees
pendant la nuit sur les disques de la machines d'acquisition \bleue". Les deux machines
d'acquisition sont employ�ees �a traiter les images, la division du travail s'e�ectuant d'apr�es
le num�ero de ccd : la machine bleue traite les ccd 0, 1, 2, 3 et la machine rouge les
ccd 4, 5, 6, 7. La machine mâ�tre envoie l'ordre de traitement simultan�ement aux deux
machines. Les images de r�ef�erence des champs ainsi que les r�esultats du traitement : �chiers

1. Voir chapitre 3, section 3.2.1 pour la d�e�nition de ces termes.

142



image référence image courante

alignement géométrique,
photométrique et
convolution

convolution

soustraction

image soustraitedétection

image référence alignée image courante convoluée

Fig. 4.1 { M�ethode de d�etection des supernovae par comparaison de deux images de dates

di��erentes : on retranche �a l'image du champ prise dans la nuit (image courante) une

image du même champ obtenue au minimum 15 jours auparavant (image r�ef�erence).

Avant soustraction, l'image r�ef�erence est align�ee g�eom�etriquement et photom�etriquement,

et les deux images sont convolu�ees a�n de corriger les di��erences d'�etalement des �etoiles

d'une image �a l'autre. On d�etecte ensuite sur l'image soustraite les sources nouvellement

apparues (ici probablement un ast�ero��de).
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Découpage en 4 quarts 
des CCD

a

b

c

d

Y

X

Fig. 4.2 { D�ecoupage en 4 des ccd et �etiquetage des 4 quarts ainsi obtenus.

de surveillance (logs), �chiers de candidats et mosa��ques des images des candidats sont
stock�es sur les disques de la machine mâ�tre.
La châ�ne de traitement est compos�ee de modules �ecrits en shell script appelant des

ex�ecutables C++. Les programmes C++ utilisent une librairie de proc�edures d�evelopp�ees
sp�eci�quement pour le traitement des donn�ees d'eros : peida++ (pour \Programme
pour l'�Etude d'Images Destin�ees �a l'Astrophysique", [Ansari, 1996]). L'organisation des
modules est hi�erachique, et comprend cinq niveaux : les module d'un niveau font appel
aux modules des niveaux inf�erieurs. Les modules de premier et deuxi�eme niveau e�ectuent
le travail principal | la d�etection en apparition de sources ponctuelles par comparaison
de deux images. Les modules de niveaux sup�erieurs permettent d'e�ectuer le traitement
automatique des images prises pendant la nuit.

1. Modules de premier niveau :

{ Module 1a | \d�etection des cosmiques" : ce module fabrique les listes des
cosmiques pr�esents sur l'image courante, pouvant simuler l'apparition d'une
supernova. Il comprend deux �etapes. La premi�ere ([Hamilton, 1999]) utilise le
d�etecteur de sources lumineuses Source Extractor ([Bertin et al., 1996]) pour
�etablir une liste de cosmiques potentiels �a partir des deux images fractionn�ees
d'une même pose. Lors de la deuxi�eme �etape, cette liste est convertie en liste
de zones �a masquer sur l'image soustraite, a�n de ne pas y d�etecter de sources
nouvellement apparues. Cette deuxi�eme �etape sera �evoqu�ee dans la section
4.4.2.

{ Module 1b | \d�etection des supernovae" : c'est le module fondamental, puis-
qu'il lui incombe la d�etection des supernovae par comparaison de deux images
fits de tailles (identiques !) quelconques. Ce module ex�ecute les tâches sui-
vantes : soustraction des deux images et d�etection des sources ponctuelles (par
un logiciel adapt�e, di��erent de Source Extractor) sur l'image soustraite. Leur
fonctionnement et leurs performances seront d�ecrites en d�etail dans les sections
4.3 et 4.4.

{ Module 1c | \mosa��ques" : ce module fabrique la mosa��que des images des
candidats correspondant au traitement d'un ccd entier. Il est pr�esent�e dans la
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machine  maître

machine de travail (bleue) machine de travail (rouge)

images
références

candidats
(mosaïques & fichiers)

image courantes
brutes

image courantes
réduites

module 4
(ccd 0, 1, 2, 3)

module 4
(ccd 4, 5, 6, 7)

module 5

envoie la commande sur la machine 

données en entrée du module

résultats en sortie du module

Fig. 4.3 { Organisation des machines et stockage des entr�ees (images r�ef�erences, images

courantes, fractionn�ees brutes et r�eduites) et des sorties (images mosa��ques et �chiers de

candidats). Le module 5 ex�ecut�e sur la machine mâ�tre appelle le module 4 sur les deux

machines de travail.

section 4.2.3.

2. Module de deuxi�eme niveau : traitement d'un ccd entier

Il e�ectue le d�ecoupage en quatre quarts d'une image correspondant �a un ccd et
puis traite chaque quart avec le module 1b. Il emploie ensuite le module 1c pour
fabriquer la mosa��que des images des candidats du ccd entier. Ce module permet
donc de traiter un ccd entier.

3. Modules de troisi�eme niveau :

Ces modules permettent le traitement automatique des ccd a�ect�es �a la machine
employ�ee (0, 1, 2 et 3 pour la machine bleue, 4, 5, 6 et 7 pour la machine rouge)
pour chaque champ de recherche de supernova stock�e sur la machine d'acquisition
bleue.

{ Module 3a | \d�etection automatique des cosmiques" : dans le r�epertoire des
images fractionn�ees brutes bleues, situ�e sur les disques de la machine d'ac-
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quisition bleue, il s�electionne les ccd des champs de recherche de supernovae
correspondants �a la machine employ�ee sur lesquels il e�ectue la d�etection des
cosmiques avec le module 1a.

{ Module 3b | \d�etection automatique des supernovae" : dans le r�epertoire des
images r�eduites bleues, il s�electionne les ccd des champs de recherche de super-
novae correspondants �a la machine employ�ee et y recherche les sources ponc-
tuelles nouvellement apparues avec le module 2.

4. Module de quatri�eme niveau : traitement automatique pour chaque image de
tous les ccd a�ect�es �a la machine de travail concern�ee

Il regroupe les modules 3a et 3b, c'est-�a-dire qu'il permet d'e�ectuer l'identi�cation
des rayons cosmiques sur les ccd a�ect�es �a la machine employ�ee pour tous les champs
de recherche de supernovae, puis la d�etections des supernovae sur ces mêmes images.
Ainsi, ce module permet le traitement complet et automatique des ccd attribu�es a
la machine employ�ee.

5. Module de cinqui�eme niveau : traitement automatique des images de recherche
sur les deux machines

Appel�e �a partir de la machine mâ�tre, il ex�ecute en parall�ele sur chacune des ma-
chines d'acquisition le module 4. Il r�ealise ainsi le traitement complet et automatique
de tous les champs supernovae d'une nuit stock�es dans les r�epertoires de l'acquisi-
tion.

Grâce �a cette organisation modulaire, r�esum�ee en �gure 4.3 et 4.4, il est possible d'ex�e-
cuter la d�etection des supernovae sur un seul ccd, une seule image, ou toutes les images
de la nuit. Le traitement automatique des donn�ees de la nuit est r�ealis�e en ex�ecutant le
module 5 sur la machine mâ�tre.

Comme la châ�ne d'acquisition, la châ�ne de traitement des images supernovae s'ap-
puie sur une organisation pr�ecise des r�epertoires contenant les donn�ees, les r�esultats, les
ex�ecutables et les modules en shell-script ainsi que des r�epertoires de travail. Il est aussi
n�ecessaire de sp�eci�er l'identit�e des machines de travail et de la machine mâ�tre. Ces ren-
seignements d�ecrivant l'environnement sont rassembl�es dans un �chier de con�guration,
utilis�e par tous les modules. Toute modi�cation de l'environnement est ainsi facilement
prise en compte et ne n�ecessite la modi�cation que de quelques lignes du �chier de con�-
guration. En cas de suppression d'une des machines de travail, on peut ainsi d�ecider de
traiter toutes les donn�ees sur une seule machine. Deux con�gurations sont propos�ees.
L'une correspond au travail \en ligne", c'est-�a-dire que les images �a traiter sont stock�ees
24 heures dans les r�epertoires de l'acquisition. L'autre, relatif au travail \hors ligne", per-
met en cas de probl�eme de d�eplacer les images de la nuit dans un r�epertoire de la machine
mâ�tre pr�evu �a cet e�et et de les traiter ult�erieurement.

Quelque soit la con�guration choisie, le traitement automatique des donn�ees est e�ectu�e
par le même module, le module 5.

De plus, parce que les modules gardent trace des images d�ej�a trait�ees, il est possible
d'interrompre le traitement puis de le continuer �a nouveau l�a o�u il s'�etait arrêt�e.
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CHAÎNE DE TRAITEMENT AUTOMATIQUE
DES  IMAGES  POUR LA RECHERCHE DE SUPERNOVAE
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Fig. 4.4 { Organisation de la châ�ne de traitement des images supernovae. Le module 4

est appel�e sur les deux machines de travail, qui traite chacune 4 ccd de chaque image des

champs de recherche de supernovae.
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La description et l'utilisation de la châ�ne de d�etection en ligne des supernovae sont
expos�ees en d�etail dans deux notes eros [Hardin, 1998a] et [Hardin, 1998b], pr�esent�ees
dans les annexes A et B .

4.2.2 Contrôle du d�eroulement des tâches

Le contrôle des tâches est assur�e au moyen de �chiers logs dans lesquels s'inscrivent les
param�etres clefs des �etapes du traitement : �etablissement des listes de cosmiques, cata-
logues de sources sur les images, soustraction des images et d�etection des candidats sur
le clich�e soustrait.

Ceci permet de rep�erer les images d�efectueuses (pour lesquelles le nombre de cosmiques
d�etect�es est extravagant par exemple), et de suivre plus g�en�eralement l'�evolution des pa-
ram�etres impliqu�es : �etalement des �etoiles dû aux turbulences atmosph�eriques (seeing),
d�ecalage g�eom�etrique, absorption etc. Un �chier plus g�en�eral permet de suivre le d�e-
roulement informatique des tâches : s'y inscrivent les tâches ex�ecut�ees, leur dur�ee et les
messages et diagnostics d'erreur �eventuels. Les erreurs les plus fr�equentes sont caus�ees par
des images d�efectueuses (mauvaises coordonn�ees, condensation sur le hublot de la cam�era,
probl�eme �electronique, vent important, etc.).

4.2.3 V�eri�cation visuelle des candidats

Les candidats d�etect�es par la châ�ne de traitement ne sont pas tous des supernovae.
L'examen visuel des candidats est la plupart du temps la m�ethode la plus rapide pour en
d�ecider la nature. Cependant, cet examen ne peut être pratiqu�e que pour un petit nombre
de candidats, sous peine de devenir fastidieux. C'est pourquoi les candidats sont d'abord
s�electionn�es par la châ�ne de d�etection �a raison de 1 sur 700 (voir section 4.4.4).

A�n de pouvoir consulter ais�ement les images du traitement, on assemble pour chaque
candidat des vignettes de 100 � 100 pixels d�ecoup�ees autour de celui-ci sur l'image cou-
rante et les images fractionn�ees, et des vignettes de taille identique centr�ees �a la position
qu'occuperait le candidat sur l'image r�ef�erence, et les at �elds. On ajoute le num�ero du
ccd (en chi�res arabes), et le num�ero du candidat (en chi�res romains). Un exemple est
pr�esent�e en �gure 4.5. Di��erents crit�eres permettent par l'�etude de ces vignettes le rejet
des artefacts, qui seront d�ecrits dans la section 4.4.5.

A l'aide de ces �el�ements, on compose une mosa��que qui permet de pr�esenter en une seule
image fits tous les candidats (au maximum10 candidats par ccd) des 8 ccd d'un champ
(�gure 4.6). Les candidats identi��es comme \mauvaise soustraction", sont �etiquet�es \MS".
Ils y sont pr�esents pour information, mais ne sont pas pris en compte. La mosa��que de
candidats est cr�e�ee automatiquement par le module 1c.

A la mosa��que de candidats s'ajoute un �chier ascii r�esumant les caract�eristiques des
candidats mesur�ees par la châ�ne de traitement. Il sert de support �a l'examen visuel : on
y trouve les param�etres d�ecidant de la s�election du candidat, comme le ux, ou la taille,
ainsi que des informations additionnelles concernant par exemple la variation de ux de
l'objet hôte du candidat.
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Fig. 4.5 { El�ement de la mosa��que des candidats. Le candidat | la supernova SN 1998cj

| est pr�esent sur l'image r�ef�erence et les images fractionn�ees. On peut constater sur les

at �elds l'absence de d�efaut du ccd.

4.3 Soustraction des images

La section suivante est consacr�ee aux trois �etapes que comporte la soustraction des
images r�ef�erences et courantes : l'alignement g�eom�etrique et photom�etrique, et la correc-
tion des di��erences d'�etalement des �etoiles entre les deux images.

4.3.1 Alignements g�eom�etrique et photom�etrique

Pour aligner g�eom�etriquement et photom�etriquement les images r�ef�erence et courante,
on �etablit leurs catalogues d'objets avec le logiciel Source Extractor. La comparaison des
positions (respectivement des ux) des sources lumineuses sur les deux images permet de
d�eterminer la transformation g�eom�etrique (respectivement photom�etrique) �a appliquer �a
l'image r�ef�erence. La m�ethode de recalage photom�etrique consiste en une simple multipli-
cation de l'image. En revanche, l'alignement g�eom�etrique demande une interpolation des
pixels, pour laquelle deux techniques ont �et�e �etudi�ees.

Construction du catalogue des objets

Le logiciel Source Extractor 2 ([Bertin et al., 1996]) permet d'�etablir rapidement le ca-
talogue des positions et des ux des sources ponctuelles ou �etendues pr�esentes sur une
image.
Le seuil de d�etection est �x�e �a la valeur du fond de ciel plus N fois la variance � de

la distribution fond de ciel. Nous prendrons pour le traitement de nos images N = 2.
Source Extractor s�electionne les proto-objets, des groupes connexes compos�es d'�el�ements

2. Nous utilisons la version | d�ej�a ancienne | 1.2b5b.
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Fig. 4.6 {Mosa��que des candidats. Les candidats regroup�es ici sont : des ast�ero��des (ccd1-

I, ccd2-I, ccd3-I et II), un cosmique ayant �echapp�e �a la d�etection des cosmiques, (ccd5-

I), des �etoiles satur�ees (ccd0-II, ccd6-I et ccd7-II), des �etoiles variables (ccd0-I, ccd7-
I) et une supernova (ccd4-I). La mauvaise soustraction du ccd6-II est pr�esent�ee pour

information, le sigle MS qui l'accompagne permet de la distinguer des candidats propos�es.

La mosa��que regroupe habituellement une dizaine de candidats.
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Reconstruction des positions des étoiles
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Fig. 4.7 { Pr�ecision de reconstruction des positions par Source Extractor (S.E.). La

di��erence des positions des �etoiles simul�ees et reconstruites par S.E. est trac�ee pour chaque

�etoile en fonction du ux simul�e. Les �etoiles simul�ees sont isol�ees, de pro�l gaussien de

caract�eristiques f�x = 1:5 pixels; �y = 1:3 pixels; � = 0:g (voir �equation 4.2). La va-

riance de la distribution par intervalle de ux est indiqu�ee par des �etoiles. La moyenne

des di��erences entre position mesur�ee et simul�ee est calcul�ee dans le domaine des bas ux

(ux compris entre 1000 et 5000 adu) ainsi que dans le domaine des hauts ux (ux

compris entre 10000 et 50000 adu). Les limites du domaine des bas ux sont indiqu�ees

en pointill�es.
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Reconstruction du flux des étoiles
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Fig. 4.8 { Pr�ecision de reconstruction des ux par Source Extractor : les �etoiles sont

simul�ees comme d�ecrit en �gure 4.7. La variance de la distribution par intervalle de ux

est indiqu�ee par des points. La moyenne des di��erences entre ux mesur�e et ux simul�e

calcul�ee dans le domaine des bas ux (ux compris entre 1000 et 5000 adu) est de 6%.

Dans le domaine des hauts ux (ux compris entre 10000 et 50000 adu), elle est de 1%.

Les limites du domaine des bas ux sont indiqu�ees en pointill�es. Le seuil de d�etection et

de photom�etrie des objets est plac�e �a 2� du bruit du fond de ciel (� est la variance de la

distribution du fond de ciel sur l'image). Pour un seuil �a 3�, les r�esultats sont similaires.
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de 8 pixels, la valeur de chaque pixel �etant sup�erieure au seuil de d�etection. Pour chaque
groupe s�electionn�e, le pro�l de luminosit�e est calcul�e, et le proto-objet est �eventuellement
s�epar�e en plusieurs objets distincts. Les pixels du proto-objet situ�es �a mi-chemin entre
deux ou plusieurs des objets distincts le composant leur sont attribu�es selon une loi
de probabilit�e prenant en compte la forme des objets et leur ux. Chaque objet est
�nalement d�e�ni par la liste des pixels lui appartenant. Les moments des objets sont
ensuite calcul�es : le barycentre des pixels fournit la position, et les moments d'ordre 2
fournissent les param�etres de forme.
Lorsque l'objet est isol�e, Source Extractor emploie une photom�etrie d'ouverture, dont

le rayon est calcul�e par l'algorithme de Kron [Kron, 1980]. Dans le cas contraire, une
magnitude isophotale est calcul�ee en comptabilisant le ux des pixels de l'objet dont
la valeur est sup�erieure au seuil de photom�etrie (ici le même que celui de d�etection).
Cette magnitude isophotale est ensuite corrig�ee en magnitude \totale" en ajoutant une
contribution d�ependant du seuil de photom�etrie, de la magnitude isophotale et de l'aire
de l'objet.
En�n, Source Extractor propose une classi�cation des objets en �etoile ou galaxies. Un

r�eseau neuronal entrâ�n�e sur des images simul�ees attribue �a chaque objet, �a partir des aires
de ses isophotes et de la valeur de son pixel maximal, un coe�cient class star compris
entre 0 et 1 : 0 pour une galaxie, 1 pour une �etoile, une valeur interm�ediaire caract�erisant
un objet ambigu. Cette classi�cation n'est v�eritablement utilis�ee que lors du calcul de
l'e�cacit�e du logiciel de d�etection : nous y reviendrons �a cette occasion dans le chapitre
6.
Pour plus de d�etails, on pourra consulter [Bertin et al., 1996], ainsi que la documenta-

tion de Source Extractor disponible sur la toile �a l'adresse http://terapix.iap.fr/sextractor/.
Les performances de Source Extractor sont test�ees sur des images simul�ees d'�etoiles

isol�ees (�gures 4.7 et 4.8). Les positions des �etoiles de ux sup�erieur �a 5000 adu sont
d�etermin�ees au dixi�eme de pixel. Dans le domaine des bas ux (ux compris entre 1000 et
5000 adu), Source Extractor perd syst�ematiquement 6% du ux, et 1% dans le domaine
des hauts ux (ux compris entre 10000 et 50000 adu). La pr�ecision photom�etrique est
meilleure que 5% pour des ux sup�erieurs �a 5000 adu.

Alignement photom�etrique

La transformation photom�etrique, de la forme :

Flux image courante = � Flux image r�ef�erence + � (4.1)

est d�etermin�ee sur les objets dont le pixel maximum est compris entre une valeur mi-
nimale de 500 adu et la valeur de saturation du ccd. On impose de surcrô�t que le
param�etre class star soit sup�erieur �a 0.5. Ces deux crit�eres permettent de s�electionner
des objets stellaires de ux sup�erieur �a environ 5000 adu. La distribution de ux des
objets des images r�ef�erence (image 1) et courante (image 2) est pr�esent�ee en �gure 4.9.
La transformation 4.1 est appliqu�ee aux pixels de l'image r�ef�erence.
En �gure 4.10 est pr�esent�ee la distribution des coe�cients photom�etriques d�etermin�es

par quart de ccd sur les champs trait�es en octobre 1997. Notons qu'un coe�cient photo-
m�etrique �elev�e correspond �a une image r�ef�erence d'absorption plus importante que l'image
courante, et vice-versa.
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Fig. 4.9 { a) Distribution des ux des objets sur l'image r�ef�erence (image 1) et l'image

courante (image 2) pour 7 ccd d'un même champ. La relation 4.1 ajust�ee sur cette dis-

tribution est indiqu�ee en trait plein. Le coe�cient d'absorption � est de 16% (ligne en

tiret). b) Distribution des ux apr�es application de la transformation photom�etrique 4.1,

pour les objets des 7 ccd de 3 champs. La variance de cette distribution par intervalle de

ux est indiqu�ee par des �etoiles. La dispersion est compatible avec celle obtenue sur des

images simul�ees (�gure 4.8).
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Traitement des champs d’octobre 1997
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Fig. 4.10 { Distribution du coe�cient photom�etrique calcul�e sur chaque quart de ccd

pour les champs trait�es en octobre 1997. L'image r�ef�erence est multipli�ee par ce coe�cient

a�n d'aligner les ux de ses �etoiles sur ceux de l'image courante. Cette information est

conserv�ee par la châ�ne de traitement (�chiers logs).

Alignement g�eom�etrique

Les images r�ef�erence et courante pr�esentent un d�ecalage en d�eclinaison (x) et en ascen-
sion droite (y) d'une dizaine �a une centaine de pixels.

Pour estimer la transformation g�eom�etrique �a appliquer �a l'image r�ef�erence a�n de l'ali-
gner avec l'image courante, on s�electionne, comme pour l'estimation de la transformation
photom�etrique, les objets stellaires dont la valeur du pixel maximal est sup�erieure �a 500
adu. En revanche, on ne rejette pas les objets satur�es. La transformation | une trans-
lation compos�ee �a une rotation | est ensuite d�etermin�ee par une m�ethode de maximum
d'histogramme. La di��erence entre la position d'un objet sur l'image courante, et sa po-
sition sur l'image de r�ef�erence transform�ee g�eom�etriquement est pr�esent�ee en �gure 4.11 :
la pr�ecision d'alignement est inf�erieure �a 3 dixi�eme de pixels pour des objets de ux sup�e-
rieur �a 5000 adu, et atteint 2 dixi�eme de pixels pour ceux sup�erieur �a 10000 adu : cette
pr�ecision est compatible avec les performances de Source Extractor sur images simul�ees.

Une fois la transformation d�etermin�ee, il s'agit de l'appliquer �a l'image r�ef�erence, qui
est pix�elis�ee : on peut consid�erer qu'une image pix�elis�ee est une image continue �a laquelle
on a appliqu�e une grille de discr�etisation. Transformer g�eom�etriquement l'image revient
�a vouloir lui appliquer une grille de discr�etisation di��erente (�gure 4.12), obtenue en
transformant g�eom�etriquement la grille de discr�etisation originale. Ainsi, pour transformer
g�eom�etriquement l'image r�ef�erence, on interpole ses pixels a�n d'en obtenir une description
continue, et on applique la nouvelle grille de discr�etisation.

La m�ethode d'interpolation la plus simple et la plus rapide est l'interpolation bilin�eaire.
En �gure 4.13 sont pr�esent�es les pro�ls d'une �etoile simul�ee dont le centre co��ncide avec
celui d'un pixel sur l'image courante et est d�ecal�e de 0.5 pixels en x sur l'image r�ef�erence.
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Fig. 4.11 { Distribution en fonction du ux des di��erences entre les positions des objets

sur l'image courante, et celles calcul�ees en appliquant la transformation g�eom�etrique aux

positions d�etermin�ees sur l'image r�ef�erence. La variance de cette distribution par intervalle

de ux est indiqu�ee par des �etoiles. La dispersion est un peu d�egrad�ee par rapport �a celle

obtenue sur des images simul�ees (�gure 4.7).
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nouvelle grille de pixelisation
alignée sur l'image courante

image référence

grille de pixelisation
alignée sur l'image référence1 pixel

Fig. 4.12 { Illustration du principe de la transformation g�eom�etrique d'une image. Seule

les valeurs de l'image r�ef�erence (en gris�e) correspondant �a la grille de pixelisation en trait

plein sont connues. Pour la transformer g�eom�etriquement, il faut d�eterminer ses valeurs

selon la grille de pixelisation transform�ee (en pointill�e). Pour cela, on reconstruit une

image continue en interpolant la grille de pixels originale, puis on lui applique la nouvelle

grille de pixelisation.

On constate que le d�ecalage de la pix�elisation sur l'image r�ef�erence provoque l'�ecrêtage
du pro�l de l'�etoile. Si l'interpolation bilin�eaire est la m�ethode la plus rapide, elle ne
permet pas cependant de compenser cet �ecrêtage : apr�es interpolation et translation, le
pro�l de l'�etoile reste �ecrêt�e (�gure 4.14). En utilisant simplement les pixels adjacents,
l'interpolation bilin�eaire ne peut reconstruire l'information perdue sur la hauteur du pic
de l'�etoile. La soustraction de l'image r�ef�erence et de l'image courante pr�esente un r�esidu
�a l'emplacement de l'�etoile (�gure 4.16).

En revanche, l'interpolation \spline" 3 de l'image r�ef�erence, qui utilise plus d'informa-
tions (les pixels voisins, ainsi que des hypoth�eses quant �a la forme du pro�l) �evite en
partie ce probl�eme : sur la �gure 4.15, on constate que l'ajustement d'un polynôme per-
met �a l'�etoile translat�ee de retrouver une amplitude comparable �a celle de l'�etoile sur
l'image courante, et la soustraction (�gure 4.16) est meilleure.

L'interpolation \spline" est trop lente (dix fois plus que l'interpolation bilin�eaire) pour
être utilis�ee sur toute l'image. C'est pourquoi, par un proc�ed�e de masquage, seules les
zones de l'image situ�ees autour d'un objet sont interpol�ees par la m�ethode \spline". Elles
repr�esentent environ 25% de la surface totale de l'image. Le reste de l'image est interpol�e
bilin�eairement. Un exemple de masque est pr�esent�e en �gure 4.17.

3. On utilise l'interpolation \spline" de degr�e 3 de N points f(x1; y1); : : : ; (xN ; yN )g. Elle est d�e�nie

par morceaux sur chaque intervalle Il = [xj;xj+1], j 2 f1; : : : ; Ng, par le polynôme Pj de degr�e 3 :

Pj(x) = Aj(x)yj + Bj(x)yj+1 + Cj(x)y
00

j + Dj(x)y00j+1, o�u y
00

j d�esigne la d�eriv�ee seconde au point xj,

calcul�ee avec les points voisins. A et B sont des polynômes de degr�e 1 qui impose la continuit�e aux points

(xj; yj). Les coe�cients C et D sont des polynômes de degr�e 3, qui s'annulent aux points (xj; yj) mais y

assurent la continuit�e de la d�eriv�ee seconde.
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Fig. 4.13 { Pro�l d'une �etoile gaussienne simul�ee (sans bruit) dont le centre co��ncide avec
celui d'un pixel sur l'image courante (�a droite), et translat�ee de 0.5 pixels en x sur l'image

r�ef�erence (�a gauche) : la discr�etisation a �ecrêt�e le pro�l de l'�etoile sur l'image r�ef�erence.
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Fig. 4.14 { Comparaison des pro�ls de l'�etoile sur l'image r�ef�erence avant (�a gauche) et

apr�es (�a droite) transformation bilin�eaire. Le pro�l de l'�etoile sur l'image courante est

indiqu�e en pointill�e : l'�ecrêtage n'a pas �et�e compens�e.
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Transformation spline
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Fig. 4.15 { Comparaison des pro�ls de l'�etoile sur l'image r�ef�erence avant (�a gauche) et

apr�es (�a droite) transformation \spline" (en trait plein). Le pro�l de l'�etoile sur l'image

courante est indiqu�e en pointill�e, et le r�esultat de l'interpolation bilin�eaire en tiret�e.

L'�ecrêtage a �et�e compens�e par l'interpolation \spline".
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Fig. 4.16 { Pro�ls des soustractions dans le cas bilin�eaire (en trait plein) et \spline" (en

trait tiret�e). Le pro�l de l'�etoile sur l'image courante est indiqu�e en pointill�e.
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Masquage des sources pour la transformation géométrique 

Fig. 4.17 { Masquage des sources pour la transformation g�eom�etrique. Les dimensions

des zones autour des objets sont proportionnelles �a leur taille. La surface minimale de ces

zones est de 40 � 40 pixels. L'image est transform�ee par interpolation \spline" dans les

zones ainsi d�e�nies, et bilin�eairement ailleurs (en blanc sur l'image).
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4.3.2 Correction des di��erences d'�etalement des �etoiles (psf)

L'�etalement de l'image d'une �etoile sur la cam�era d�epend d'une part des conditions
atmosph�eriques et d'autre part de la distance de l'image �a l'axe optique, ainsi que de la
focalisation. Il est fondamental d'estimer l'�etalement des �etoiles sur les images �a soustraire
car la correction de ses variations am�eliore la qualit�e de l'image soustraite obtenue.

Mesure et variation de l'�etalement des �etoiles (psf)

Les turbulences de l'atmosph�ere, et le passage dans le syst�eme optique ont pour e�et
de convoluer le signal lumineux envoy�e par les �etoiles et les galaxies, par un �ltre appel�e
\fonction d'�etalement", ou en anglais psf 4. La psf d�epend donc des conditions m�et�eo-
rologiques et du t�elescope. On obtient en cons�equence sur le d�etecteur un signal dont la
distribution spatiale est la distribution du signal avant l'entr�ee dans l'atmosph�ere convo-
lu�ee par la psf. On peut consid�erer que la distribution spatiale du signal lumineux d'une
�etoile hors atmosph�ere est analogue �a une distribution de Dirac. Dans cette approxima-
tion, la distribution spatiale du signal lumineux d'une �etoile sur la cam�era est �egale �a la
psf : c'est pourquoi on parle g�en�eralement de la psf des �etoiles. Cette simpli�cation ne
s'applique pas �a un objet �etendu, comme une galaxie.
La psf est approxim�ee par une gaussienne G �a deux dimensions, caract�eris�ee par les

trois param�etres de forme �x (moment d'ordre 2 en x), �y (moment d'ordre 2 en y) et �
(terme de corr�elation en x et y) :

Gf�x; �y; �g(x; y) =
1

2��x�y
p
1� �2

exp

�
�1
2

�
x2

�2x
+

y2

�2y
� �

xy

�x�y

��
(4.2)

L'angle entre le grand axe de la gaussienne et l'axe des x est �egal �a � = � (�x; �y; �). En
e�ectuant une rotation de � des axes x et y, on obtient dans les nouvelles coordonn�ees
X et Y une gaussienne Gf�a; �b; 0:g(X;Y ). Ses moments d'ordre 2, �a et �b, caract�erisent
respectivement la plus grande et la plus petite dimension de la gaussienne 5. Par la suite,
l'axe x sera orient�e selon la plus grande dimension de la cam�era, c'est-�a-dire qu'il co��ncidera
avec l'axe des d�eclinaisons �. L'axe des y co��ncidera avec l'axe des ascensions droites �.
Ainsi, le pro�l F d'une �etoile centr�ee en (x0; y0) de ux total F est d�ecrit par les six

param�etres fF ; x0; y0; �x; �y; �g:

F (x; y) = F �Gf�x; �y; �g(x� x0; y � y0) (4.3)

L'ajustement du pro�l th�eorique sur l'image permet d'obtenir pour chaque �etoile la valeur
de ces six param�etres.
En r�ealit�e la psf n'est pas tout �a fait gaussienne, et se d�eforme �a mesure qu'on s'�eloigne

du centre optique du syst�eme, vers les bords de la cam�era. En �gure 4.18 est pr�esent�ee
la coupe selon l'axe des x de la psf moyenn�ee sur 10 �etoiles : la d�eviation par rapport
au pro�l gaussien ajust�e est plus importante au bord la cam�era (ccd 6) qu'au centre
(ccd 3). Au centre de la cam�era, les distorsions de l'optique sont minimales, et la psf

4. Pour Point Spread Function.

5. Le seeing d�esigne la largeur �a mi-hauteur de la gaussienne suppos�ee de r�evolution (�x = �y = �; � =

0). Il est �egal �a 2:36� �.
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a) Coupe en X de la PSF : centre de la caméra
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Fig. 4.18 { a) Coupe en x de la psf obtenue en moyennant 10 �etoiles sur un ccd du

centre de la cam�era. Le pro�l liss�e de la psf est trac�e en pointill�e, et la gaussienne ajust�ee

en trait plein. b) coupe similaire, mais sur un ccd du bord de la cam�era. On constate que

l'approximation par une gaussienne est meilleure au centre qu'au bord.

obtenue re�ete essentiellement les conditions atmosph�eriques : on y obtient une gaussienne
de r�evolution (�x = �y; � = 0). Hors de l'axe optique, la psf s'oriente et s'allonge vers
le centre optique. Cet e�et est mis en �evidence sur les �gures 4.19 et 4.20. On y constate
que la plus grande dimension de la psf, �a, crô�t avec la distance entre le centre de la
cam�era et la position de l'�etoile, et son orientation suit celle du rayon vecteur joignant le
centre de la cam�era au centre de l'�etoile.
Parce que les param�etres �x et �y varient de 10 �a 30% sur un même ccd (�gure 4.21),

il est n�ecessaire de subdiviser les ccd en 4.

Principe de correction des di��erences de psf.

Avant de soustraire deux images, il faut corriger leurs di��erences de psf. Le r�esidu en
anneau caract�eristique de la soustraction de deux gaussiennes de moments � di��erents est
mis en �evidence en �gure 4.22, dans le cas �a une dimension.
Pour �eviter cela, on utilise la propri�et�e qu'�a la famille des gaussiennes d'être stable pour

la convolution. Ainsi, en dimension 1,

G�1 �G� = G�2 ; avec �2 =
q
�21 + �2:

En retour, convoluer G�1 par G� tel que

� =
q
�22 � �21

permet d'obtenir la gaussienne G�2 , si et seulement si

�2 � �1:

C'est �a dire qu'en dimension 1, lorsque deux images ont des psf gaussiennes de � di��erents,
on peut toujours d�egrader la meilleure des 2 images en la convoluant par une gaussienne
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 Variation de la plus grande dimension ( σa) de la PSF
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Fig. 4.19 { Variation de la plus grande dimension de la psf (�a) avec la distance de

l'�etoile au centre de la cam�era : on constate une nette augmentation de �a (35%)lorsque

l'on s'�eloigne vers le bord de la cam�era.
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Fig. 4.20 { Orientation de la psf (�) en fonction de l'orientation du rayon vecteur joi-

gnant le centre de la cam�era au centre de l'�etoile : la psf pointe vers le centre de la

cam�era.
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 Variation de la dimension selon x ( σx) de la PSF
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Fig. 4.21 { Variation des param�etres �x et �y de la psf selon les directions x et y de la

cam�era. On constate que cette variation peut atteindre 30% sur un ccd.
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Soustraction de deux gaussiennes 1-D
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Fig. 4.22 { R�esidu caract�eristique (en trait plein) de la soustraction de deux gaussiennes

(en trait tiret�e) de même ux et de � di��erents.

appropri�ee et obtenir ainsi deux images de même psf. Ce r�esultat ne se g�en�eralise h�elas
pas bien en dimension 2. Utilisons la notation vectorielle :

Gf�x; �y; �g(X) / exp(�1
2
tXAX); X =

�
x

y

�

o�u

Af�x; �y; �g =

�
1=�2x ��=(�x�y)

��=(�x�y) 1=�2y

�

G est une gaussienne si et seulement si la matrice A est d�e�nie positive, ou encore :

1� �2 > 0 (4.4)

La convolu�ee de deux gaussiennes repr�esent�ees par les matrices A1 et A est alors �egale �a
la distribution de matrice A2 :

exp(�1
2
tXA1X) � exp(�1

2
tXAX) / exp(�1

2
tXA2X)

o�u A2 s'�ecrit 6 :

A2 = �A(A1 +A)�1A+A = A(A1 +A)�1A1 = (A�1 +A�1
1 )�1 (4.5)

La matrice (A1+A) est est bien inversible puisque d�e�nie positive en tant que somme de

6. La deuxi�eme expression s'obtient en multipliant �a gauche la premi�ere expression par (A1 +A)A�1.

La troisi�eme expression s'obtient en inversant puis en simpli�ant la deuxi�eme expression.
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Exemple de mesure des différences de σy sur un CCD
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Fig. 4.23 { Exemple de distributions sur quatre quarts de ccd des di��erences ��y dont
les moyennes permettent de d�eterminer quelle image doit être convolu�ee en y. Il y a une

entr�ee par �etoile.

Exemple de mesure des différences quadratiques de σx sur un CCD
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Fig. 4.24 { Exemple des distributions sur quatre quarts de ccd des di��erences quadra-

tiques de �x dont les moyennes permettent de d�eterminer le moment � de la gaussienne

avec laquelle une des deux images doit être convolu�ee en x. Il y a une entr�ee par �etoile.
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deux matrices d�e�nies positives. A2 s'�ecrit :

A2 =
1

det(A1 +A)

2
66664

�y
2
1
(1� �2) + �y

2(1 � �21) ��1�x1=�y1 � ��x=�y
+�1�2�x1=�y1 + ��21�x=�y

��1�x1=�y1 � ��x=�y �x
2
1(1� �2) + �x

2(1 � �21)
+�1�2�x1=�y1 + ��21�x=�y

3
77775 (4.6)

avec :

det(A1+A) = �x
2
1�y

2
1
(1� �2)+�x

2�y
2(1� �21)+�x

2
1�y

2+�x
2�y

2
1
� 2�1��x1�y1�x�y (4.7)

La matrice A2 est d�e�nie positive 7. La convolu�ee de deux gaussiennes est bien une gaus-
sienne.
Notre probl�eme est de d�eterminer la gaussienne de matrice A avec laquelle il faut

convoluer une image 2-D de psf gaussienne de matrice A1 pour obtenir une image de psf
gaussienne de matrice A2. Pour cela, il est n�ecessaire de r�esoudre l'�equation 4.6 pour les
inconnues f�x; �y; �g, en imposant A2 = Af�x2; �y2; �2g

: ce n'est plus aussi simple !
Cependant, dans le cas o�u A1 et A2 sont diagonales, c'est-�a-dire lorsqu'il existe un

syst�eme de coordonn�ees X = (x; y) o�u �1 = �2 = 0, on retrouve la simplicit�e de la
situation en dimension 1 : la matrice A2 s'�ecrit simplement :

A2 = diag
�
1=(�x

2
1 + �x

2); 1=(�y
2
1 + �y

2 )
�
:

Les deux dimensions x et y deviennent ind�ependantes.
Dans cette situation, on peut obtenir �a partir de deux images dont les psf sont des

gaussiennes de moments (�x1; �y1; 0) et (�x2; �y2; 0) di��erents, deux images de psf simi-
laires. Il su�t de convoluer l'image de plus petit �x par une gaussienne 1-D en x, de �
�egal �a la di��erence quadratique des �x des deux images, et de r�ep�eter l'op�eration selon y.
Par exemple, si la psf de l'image 1 a le plus petit moment en x et celle de l'image 2 le
plus petit moment en y, on convoluera l'image 1 en x par une gaussienne 1-D de moment
� =

p
�x

2
2 � �x

2
1 et l'image 2 en y par une gaussienne 1-D de moment � =

p
�y21 � �y22.

Les deux images ont alors pour psf une gaussienne de moments f�x2; �y1g.
Nous nous placons pour le calcul de la correction des di��erences d'�etalement dans le

cadre de cette hypoth�ese, en imposant de surcrô�t que les axes des gaussiennes soient ceux
de la cam�era, c'est-�a-dire de la pixelisation. Ainsi, bien que la psf soit estim�ee sur les deux
images en ajustant tous les param�etres (�x; �y; �) des pro�ls gaussiens, on consid�ere pour
calculer la correction que les coe�cients � sont nuls.
Le principe utilis�e est r�esum�e dans le cas �a une dimension dans le tableau 4.1.

Correction par convolution

On mesure par ajustement de pro�l gaussien les psf des �etoiles sur l'image courante
et sur l'image r�ef�erence transform�ee g�eom�etriquement 8. Pour chaque �etoile, on calcule la

7. En e�et, si A et B sont deux endomorphismes sym�etriques d�e�nis positifs, leur inverse et leur

somme sont aussi sym�etriques d�e�nis positifs. A2, qui est l'inverse de la somme des inverses de deux

endomorphismes sym�etriques d�e�nis positifs, est donc lui même sym�etrique d�e�ni positif.

8. La transformation g�eom�etrique de l'image r�ef�erence modi�e en l'�elargissant le pro�l des �etoiles.
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objet image 1 image 2
psf G�1 G�2

�etoile : G�1 = G�1 � �Dirac
�G��! G�2 = G� �G�1

galaxie : P1 = G�1 � P
�G��! P2 = G�2 � P = G� �G�1 � P

Tab. 4.1 { Principe de correction des di��erences de psf. On suppose ici �2 > �1 et on

convolue avec � =
p
�22 � �21.

di��erence simple et la di��erence quadratique des moments �x et �y sur les deux images.
Ces di��erences sont ensuite moyenn�ees sur toutes les �etoiles. La moyenne des di��erences
du param�etre �x permet de d�eterminer laquelle des deux images a le plus petit �x : elle sera
alors convolu�ee en x par une gaussienne �a une dimension de moment � �egal �a la moyenne
de la di��erence quadratique de �x. Le raisonnement est similaire pour la direction y et le
param�etre �y.

Un exemple de la distribution des di��erences des �y et des di��erences quadratiques des
�x sur quatre quarts de ccd est pr�esent�ee sur les �gures 4.23 et 4.24. On y observe que la
variance des distributions des di��erences de � est de l'ordre de 0.1 pixel. La distribution
des variances des di��erences de � mesur�ees pour 160 quarts de ccd est indiqu�ee sur
la �gure 4.25 : sa moyenne, d'environ 0.1 pixels, est une estimation de la pr�ecision de
d�etermination des di��erences de �.

La distribution des di��erences et des di��erences quadratiques de �x et �y pour les
donn�ees trait�ees en octobre 1997 sont pr�esent�ees en �gure 4.26 et 4.27. La distribution de
la moyenne des �x et �y par quart de ccd sur l'image courante pour les champs trait�es
en octobre 1997 est indiqu�e en �gure 4.28.

La correction du r�esidu en anneau par convolution est indiqu�ee en �gures 4.29 et 4.30.

On peut supposer qu'il n'est pas indispensable de convoluer les images lorsque les
di��erences de psf sont de l'ordre de la pr�ecision de d�etermination de la di��erence des �.
En �gure 4.31 et 4.33 est trac�ee l'e�cacit�e de d�etection des supernovae de type Ia simul�ees
en fonction des di��erences de �x et �y dans deux cas : avec et sans convolution. Lorsque
la di��erence des � est inf�erieure �a 0.15 pixels, la convolution n'am�eliore, ni ne d�et�eriore,
l'e�cacit�e. Ceci justi�e que, lors du traitement des donn�ees, on ne convolue les images
que lorsque les di��erences de � sont sup�erieures �a 0:1 pixel.

4.4 D�etection et s�election des candidats

Nous d�etaillons ici la m�ethode de d�etection et de s�election des candidats supernovae
sur l'image soustraite. Pour ajuster les param�etres de s�election, les objets d�etect�es sont
compar�es �a des supernovae simul�ees. Le principe de la simulation sera �evoqu�e ici ra-
pidement, et d�etaill�e dans le chapitre 6. Nous pr�esenterons ainsi syst�ematiquement les
distributions des param�etres utilis�es par les crit�eres de s�election (ux par exemple) pour
les trois cat�egories d'objets suivants : candidats d�etect�es et s�electionn�es (artefacts pour la
plupart), supernovae simul�ees, d�etect�ees et s�electionn�ees, et supernovae r�eelles, d�etect�ees
et s�electionn�ees.
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Variances des mesures des différences de σ
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Fig. 4.25 { R�epartitions des variances des distributions par quart de ccd (pour 160 quarts

de ccd) des di��erences de �x et �y entre l'image r�ef�erence transform�ee g�eom�etriquement

et l'image courante. La moyenne (� 0:07 pixels) de cette distribution fournit la pr�ecision

de l'estimation de la di��erence des �x et �y (soit, en pourcentage, 15%).

Les candidats s�electionn�es sont �nalement valid�es par un examen visuel, dont nous
d�ecrirons rapidement les crit�eres.

4.4.1 Simulation Monte-Carlo de supernovae

Comme la plupart des objets d�etec�es sur l'image soustraite ne sont pas des superno-
vae, Les coupures appliqu�ees �a ceux-ci doivent en �eliminer la grande majorit�e, tout en
permettant de conserver les �eventuelles supernovae. Pour en tester l'innocuit�e envers les
supernovae, on simule sur les images courantes des supernovae dont on �etudie la d�etection.
La description de la simulation des supernovae que nous proposons ici est tr�es sommaire.
Elle sera expos�ee en d�etail au chapitre 6.
Dans chaque galaxie hôte potentielle d�etect�ee sur les images courantes rouges et bleues,

on simule une supernova de type Ia 9 de d�ecalage vers le rouge z, de phase T (instant
d'�emission de la lumi�ere observ�ee compt�e �a partir du maximum dans le r�ef�erentiel de la
supernova) et de ux �(T; z), situ�ee �a une position (�x;�y) par rapport au centre de
l'hôte. Les param�etres z; T; F et (�x;�y) sont ainsi d�etermin�es :

� Le d�ecalage vers le rouge z de la galaxie hôte est tir�e selon une loi de probabilit�e
�etablie �a partir de la loi de Schechter d�ecrivant la distribution en magnitude absolue des

9. D'autres types (II-plateau et II-lin�eaire) seront pris en compte par la suite.
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Traitement des champs d’octobre 1997
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Fig. 4.26 {Di��erences des param�etres �x (en haut) et �y (en bas) entre l'image courante et
l'image r�ef�erence, pour les champs trait�es en octobre 1997 (une entr�ee par quart de ccd).

Cette information est conserv�ee par la châ�ne de traitement (�chiers logs). La di��erence
est moyenn�ee par quart de ccd. Lorsqu'elle est sup�erieure �a 0:1 pixel (en valeur absolue)

l'image de plus petit � est convolu�ee.
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Traitement des champs d’octobre 1997
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Fig. 4.27 { Di��erences quadratiques (
p
j�21 � �22j) des param�etres �x (en haut) et �y

(en bas) entre l'image courante (#2) et l'image r�ef�erence (#1), pour les champs trait�es

en octobre 1997 (une entr�ee par quart de ccd). Cette information est conserv�ee par la

châ�ne de traitement (�chiers logs). La di��erence est moyenn�ee par quart de ccd. Lorsque
la di��erence des � est sup�erieure �a 0:1 pixel (en valeur absolue), l'image de plus petit �

est convolu�ee par la di��erence quadratique des �.
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Traitement des champs d’octobre 1997
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Fig. 4.28 { Distribution des param�etres �x (en haut) et �y (en bas) moyenn�ee par quart

de ccd sur l'image courante pour les champs trait�es en octobre 1997 (une entr�ee par quart

de ccd).
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Soustraction sans  convolution
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Fig. 4.29 { Pro�l du r�esidu de soustraction pour 30 objets d'un quart de ccd, lors-

qu'aucune convolution n'est appliqu�ee. On consid�ere autour de chaque objet un carr�e de

20 pixels de côt�e. On a port�e en ordonn�ee la di��erence (�100) des valeurs du pixel sur

l'image courante et sur l'image r�ef�erence, divis�ee par la valeur du pixel sur l'image cou-

rante | c'est-�a-dire le r�esidu de soustraction en pourcentage. En abscisse est port�ee la

distance du pixel au centre de l'objet consid�er�e. La droite indique la valeur moyenne pour

tous les pixels, et les �etoiles la valeur moyenne par intervalle de 1 pixel de distance, pour

les pixels domin�es �a moins de 10% par le bruit. La moyenne des di��erences des moments

�x et �y de la psf est de (��x = 0:41 pixels;��y = 0:51 pixels).
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Fig. 4.30 { Pro�l du r�esidu de soustraction pour 30 objets d'un quart de ccd, lorsqu'on

corrige les di��erences de psf (��x = 0:41 pixels;��y = 0:51 pixels) par convolution. Ce
trac�e est �etabli comme d�ecrit en �gure 4.29.
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 Efficacité relative avec et sans convolution (1)
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Fig. 4.31 { E�cacit�e de d�etection avec (trait plein) et sans (hachures) convolution, en

fonction de la di��erence des �x et �y. Une e�cacit�e �egale �a 1 correspond �a une e�cacit�e

de 100%.On constate qu'en dessous de �� � 0:20 pixels, la correction par convolution

n'am�eliore pas les performances du programme.
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 Distribution des différences de σ
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Fig. 4.32 { Distribution des di��erences ��x (en trait plein) et ��y (en trait tiret�e) pour

les images trait�ees (campagne d'octobre 1997) pour l'�etude correspondant �a la �gure 4.33.
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Fig. 4.33 { E�cacit�e de d�etection (son calcul est d�ecrit au chapitre 6) avec et sans convo-

lution, en fonction du ux des supernovae de type Ia simul�ees. Pour le calcul d'e�cacit�e

(rappelons qu'un e�cacit�e �egale �a 1 correspond �a 100%), on a impos�e une coupure en ux

�a 500 adu (trait tiret�e). La coupure utilis�ee dans l'analyse est de 2000 adu (trait plein).

Pour des supernovae su�samment brillantes (ux sup�erieur 7000 adu), l'e�cacit�e est

inchang�ee. La distribution des di��erences ��x et ��y pour les images trait�ees pour cette
�etude est indiqu�ee en �gure 4.32.

175



D�etection des Supernovae

galaxies, d'un mod�ele cosmologique, et de la magnitude absolue de la galaxie.

� La phase T est tir�ee selon une loi de probabilit�e uniforme entre �15 jours et +120
jours, l'instant T = 0 correspondant au maximum de luminosit�e.

� La magnitude absolue V Johnson de la supernova est tir�ee selon une loi de pro-
babilit�e gaussienne d'�ecart standard 0.1 magnitude et dont la moyenne correspond �a la
valeur pour la phase T du patron de courbe de lumi�ere propos�e par [Riess et al., 1996a].
On proc�ede de même pour la magnitude absolue R Cousins. On calcule ensuite le ux F

dans le �ltre eros bleu. On applique une correction K, qui corrige le ux du d�ecalage
vers le rouge du spectre de la supernova.

� La position (�x;�y) de la supernova par rapport au centre de l'objet hôte est cal-
cul�ee selon une loi de probabilit�e gaussienne dont les moments �a et �b et l'inclinaison �

par rapport �a l'axe des x correspondent �a ceux de l'objet tels qu'il sont calcul�es par Source
Extractor. Notons que cette approximation peut être corrig�ee ensuite par pond�eration lors
du calcul de l'e�cacit�e.

Une fois ces param�etres d�etermin�es, on additionne �a l'image courante �a la position
(xhôte +�x; yhôte +�y) une gaussienne 2-d de ux �, dont les moments f�x; �y; �g co��n-
cident avec les moments moyens des psf gaussiennes des �etoiles de l'image, calcul�es lors
de la correction des di��erences de psf. Avant leur addition �a l'image courante, on ajoute
du bruit aux pixels de la gaussienne selon la loi d�ecrite par l'�equation 3.1 dans la section
3.2.1.
On applique ensuite �a l'image ainsi obtenue le traitement qu'a subi l'image courante :

les param�etres de convolution sont identiques.

4.4.2 Elimination des zones inutilisables sur les images

Sur l'image soustraite, de nombreux d�efauts viennent simuler la pr�esence de source
lumineuse nouvellement apparues : les d�efauts du ccd, les r�esidus de soustraction des
�etoiles satur�ees, et les rayons cosmiques. Pour �eviter la d�etection de ces artefacts, la zone
de l'image incrimin�ee est masqu�ee, interdisant ainsi aux (faux-)candidats d'y être situ�es.
Pour masquer les �etoiles satur�ees, on s�electionne les objets de l'image r�ef�erence dont la

valeur du pixel maximal est sup�erieure �a une valeur seuil. Cette derni�ere est calcul�ee �a
partir de la valeur de saturation du ccd, corrig�ee des di��erences de seeing entre l'image
r�ef�erence (�seeing1) et l'image courante (�seeing2)

10. Un exemple est pr�esent�e en �gure 4.34.

Les d�efauts du ccd a�ectent les mêmes pixels sur l'image r�ef�erence et l'image courante :
en transformant g�eom�etriquement l'image r�ef�erence et en la soustrayant de l'image cou-
rante, on d�edouble les d�efauts sur l'image soustraite. Les d�efauts des ccd sont d�etect�es sur
les images ats �elds de chaque ccd �a l'aide d'un programme de la biblioth�eque peida++.

10. On utilise la relation approch�ee entre la valeur du pixel maximal d'une �etoile sur l'image

r�ef�erence (A1) et l'image courante (A2) (apr�es soustraction de la valeur du fond de ciel) : A2 �

A1

�
�seeing

1
=�seeing

2

�2
.
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Masquage des étoiles saturées

Fig. 4.34 { Masquage des �etoiles satur�ees : on s�electionne les objets de l'image r�ef�erence

d'amplitude sup�erieure au seuil : (saturation � 3000adu ) � min
�
1; (�seeing1=�seeing2)

2
�
,

o�u l'indice 1 r�ef�ere �a l'image r�ef�erence et l'indice 2 �a l'image courante. Le diam�etre du

disque est proportionnel (d'un facteur 3) au rayon de Kron utilis�e pour la photom�etrie de

l'�etoile. Lorsque l'angle d'inclinaison de l'objet j�j appartient �a l'intervalle [75�; 90�], on
masque l'aigrette par un rectangle de dimensions proportionnelles �a la plus grande et la

plus petite dimension de l'objet.

La liste des zones �a masquer est ensuite d�edoubl�ee en la transformant g�eom�etriquement.
Du fait de la translation de l'image r�ef�erence par rapport �a l'image courante, une partie
de l'image (bords) n'est pas soustraite. Elle est aussi masqu�ee. Le masquage des d�efauts
du ccd et des bords de l'image sur l'image soustraite est indiqu�e en �gure 4.35.
Les rayons cosmiques simulent parfaitement la pr�esence d'une supernova, pour peu que

la convolution des images ait adouci leur pro�l. Les cosmiques sont d�etect�es ([Hamilton, 1999])
avant le traitement de l'image courante, en comparant les catalogues d'objets produits
par Source Extractor sur les deux poses de 5 minutes (images fractionn�ees), qui, addi-
tionn�ees, constituent l'image courante. Une fois le catalogue de cosmiques �etablis, il est
transform�e en une liste de zones �a masquer sur l'image (�gure 4.36). Ce catalogue contient
parfois des colonnes brillantes du ccd, et des trâ�n�ees de satellites : ces objets ne sont pas
pris en compte, dans la mesure o�u leur masquage par un rectangle �elimine une part trop
importante de l'image.
La fraction d'image ainsi �elimin�ee est indiqu�ee dans les �chiers logs de la châ�ne de

traitement. Elle est comprise entre 15 et 20 %.

4.4.3 D�etecteur d'�etoiles pour la recherche de supernovae

Les supernovae apparaissent comme des objets ponctuels isol�es sur l'image soustraite.
Leur pro�l, du fait de la convolution qu'a �eventuellement subi l'image courante, est ap-
proximable par une gaussienne dont les moment �x et �y sont �egaux au maximum des
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image courante

image soustraite

image soustraite masquée

Fig. 4.35 { Image courante (en haut), soustraction (au milieu) et soustraction masqu�ee

(en bas). On a masqu�e les d�efauts du ccd, les parties non soustraites de l'image du fait

du d�ecalage de l'image r�ef�erence par rapport �a l'image courante et les �etoiles satur�ees. Les

petites tâches noires sont les cosmiques de l'image courante.
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Masquage des cosmiques

Fig. 4.36 { Masquage des cosmiques. Les objets identi��es sont masqu�es par un rectangle

de dimension adapt�ee. Certains cosmiques sont parfois morcel�es �a l'identi�cation.

179



D�etection des Supernovae

valeurs des moments sur l'image r�ef�erence et l'image courante. Pour approximer ce pro�l
�a une dimension, on calcule le param�etre �seeing en e�ectuant la moyenne g�eom�etrique des
moments �x et �y. Les notations utilis�ees par la suite sont indiqu�ees sur la �gure 4.37 : on

X
centre

 A

Fond

position 

pr
of

il 
 ( A

D
U

)

flux F

σseeing

F = 2 π σseeing
2x x

 amplitude A

Fig. 4.37 { Notations utilis�ees par la suite d�ecrivant les caract�eristiques principales d'une
source ponctuelle sur l'image soustraite.

appelle amplitude A la valeur maximale du pro�l de l'�etoile, et ux F l'int�egrale sous le
pro�l, chacune de ses valeurs �etant soustraite de la valeur du fond sur l'image. Pour un
pro�l gaussien de moment �seeing, l'amplitude et le ux sont reli�es par :

F = 2� � �2seeing �A: (4.8)

Le d�etecteur d'�etoiles utilis�e par eros, corrfind, pr�esentait l'inconv�enient d'être lent
et tr�es sensible au bruit en champ non encombr�e. Il fonctionne par corr�elation de l'image
�a traiter avec la psf des �etoiles, approxim�ee par une gaussienne de moment �seeing. Son
optimisation, ainsi que le masquage des pixels situ�es en dessous d'un seuil S d�ependant de
la valeur du fond de ciel sur l'image soustraite, et de sa variance sur l'image courante11 :

S = fond + � �fond (4.9)

permirent un gain en vitesse d'un facteur 10. La condition 4.9 �equivaut �a imposer une
coupure en amplitude aux objets d�etect�es (en utilisant les notations indiqu�ees en �gure
4.37) :

A > � �fond

Cette m�ethode requiert le choix d'un facteur � � 3, su�samment �elev�e pour r�eduire la
sensibilit�e au bruit | c'est-�a-dire le nombre de fausses d�etections. La relation 4.8 indique

11. La variance du fond de ciel sur l'image soustraite est arti�ciellement diminu�ee par la transformation

g�eom�etrique et la convolution des images.
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toutefois que le ux de l'objet est un indicateur plus robuste que son amplitude, qui
d�epend du param�etre �seeing : celui-ci, sensible aux conditions atmosph�eriques, peut varier
d'un facteur 2.
C'est pourquoi corrfind est abandonn�e au pro�t d'un d�etecteur d'�etoiles qui requiert

simplement la pr�esence d'un maximum local sup�erieur �a un seuil Aseuil ainsi qu'un ux
dans un rayon d'ouverture r de valeur minimale Fseuil correspondant au ux th�eorique
d'une �etoile gaussienne d'amplitude Aseuil. La condition sur le ux permet d'être moins
s�ev�ere pour l'amplitude de l'objet, et de choisir le jeu de param�etres d�e�nissant la coupure
C0 :

Coupure C0 : :

8<
:

A � Aseuil = 1:5 � �fond
r = 2:5 � �seeing
Fr � Fseuil = 2� � �2seeing �Aseuil

(4.10)

On obtient ainsi un d�etecteur rapide et peu sensible au bruit, bien que le seuil sur
l'amplitude soit peu �elev�e.
Le nombre d'objets ainsi d�etect�es par ccd est d'environ 500.

4.4.4 S�election des candidats supernovae et rejet des artefacts

Une fois les pr�e-candidats d�etect�es, un jeu de coupures permet d'�eliminer les d�efauts de
soustraction et de s�electionner les supernovae.

� Photom�etrie d'ouverture

Sur les objets d�etect�es, on e�ectue une photom�etrie d'ouverture avec fond local, avec le
même rayon d'ouverture que pr�ec�edemment :

r1 = 2:5� �seeing (4.11)

Le fond est calcul�e dans un anneau autour de l'objet. Une coupure sur le ux ainsi mesur�e
permet de s�electionner un petit nombre de candidats, auxquels on pourra par la suite
appliquer un traitement plus coûteux en temps de calcul.
Le traitement appliqu�e aux images corr�ele le bruit de l'image soustraite, provoquant

la d�etection d'un grand nombre de source : en �gure 4.38b est repr�esent�e l'histogramme
des ux en adu des objets d�etect�es sur la soustraction obtenue �a partir de deux images
constantes bruit�ees. Il est comparable �a l'histogrammeobtenu apr�es traitement de 134 ccd
de 31 champs propos�e en �gure 4.38a, auquel est superpos�e en trait tiret�e (respectivement
en pointill�es) l'histogramme des ux des supernovae de type Ia de d�ecalage vers le rouge
inf�erieur �a 0:2 (respectivement 0:1), simul�ees �a moins de 15 jours du maximum.
La coupure impos�ee :

Coupure C1 : Flux r1 > 2000 adu (4.12)

peut sembler trop s�ev�ere au regard de la s�eparation nette des histogrammes des candidats
et des supernovae simul�ees. Cependant, en imposant une coupure plus basse, la distribu-
tion de ux �nale des candidats (�gure 4.38c) pr�esente une accumulation �a bas ux, qui
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Coupure 1: photométrie d’ouverture
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Fig. 4.38 { a) Distribution des ux des objets d�etect�es par la coupure C0 sur 134 ccd

(trait plein). En traits tiret�es (respectivement en pointill�es) est indiqu�e la distribution du

ux des supernovae simul�ees �a moins de 15 jours du maximum dont le d�ecalage vers le

rouge z est inf�erieur �a 0.2 (respectivement 0.1). b) Flux des

objets d�etect�es sur une image soustraite \vide", obtenue en soustrayant, apr�es transfor-

mation g�eom�etrique, photom�etrique, et convolution, deux images constantes bruit�ees. Les

param�etres des transformations et de la convolution ont �et�es d�etermin�es sur une image

r�eelle. la taille de l'image est celle d'un quart de ccd. On note l'accumulation d'objets

avant la valeur 1000 adu. c) Une fois toutes les autres coupures appliqu�ees,

la distribution du ux des candidats restants pr�esente une accumulation avant 1500 adu.

Augmenter le seuil de coupure en ux de 1000 �a 1500 adu permet de r�eduire d'un facteur

5 le nombre de candidats, et l'augmenter �a 2000 adu d'un facteur 8. La coupure C1 est

indiqu�ee par la zone hachur�ee. Les 8 supernovae d�ecouvertes en octobre-novembre 1997

sont indiqu�ees en croisillons. La normalisation relative des di��erents histogrammes est

arbitraire.
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d�emontre l'importance d'une coupure �a 2000 adu. Cette coupure permet d'�eliminer 96 %
des candidats. Il reste en moyenne 21 candidats par ccd.

� Comparaison de deux photom�etries d'ouvertures di��erentes

Fig. 4.39 { Pro�l en creux/bosse caract�eristique d'un alignement g�eom�etrique imparfait.

Un alignement des positions ou des psf imparfait laisse un r�esidu caract�eristique sur
la soustraction (voir �gure 4.39) en creux/bosse. Pour les �eliminer en partie, on compare
le ux obtenu par la photom�etrie d'ouverture r1 = 2:5 � �seeing au ux obtenu par une
photom�etrie d'ouverture beaucoup plus grande, r2 = 4� �seeing. On constate sur la �gure
4.40 que pour les supernovae simul�ees, le rapport de ces deux ux est proche de 1. Nous
avons adopt�e une coupure conservatrice �a 0:6 :

Coupure C2 : Flux r2=4��seeing = Flux r1=2:5��seeing > 0:6 (4.13)

A l'issue de cette coupure, le nombre de candidats est de 17 par ccd.

� Ajustement d'un pro�l gaussien �a deux dimensions.

Une fois le nombre de candidats su�samment r�eduit, on peut e�ectuer un traitement
assez coûteux en temps de calcul : l'ajustement de pro�l gaussien �a deux dimensions sur
chacun des candidats a�n d'en �evaluer la forme. On compare les valeurs obtenues �a celles
d�ecrivant la psf de l'image courante convolu�ee. Comme mentionn�e pr�ec�edemment, on
adopte pour celle-ci les maximums des moments f�x; �y; �a; �bg moyens des psf gaus-
siennes ajust�ees sur les images r�ef�erences et courantes. Ainsi, en d�e�nissant :

�q soust: = max(�q r�ef�erence; �q courante) ; q 2 fx; y; a; bg (4.14)

on impose la coupure :

Coupure C3 :

8><
>:

Rmin = min
�
�q candidat
�q soust:

�
q2fx;y;a;bg

� 0:6

Rmax = max
�
�q candidat
�q soust:

�
q2fx;y;a;bg

� 2
(4.15)
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Coupure 2: comparaison des deux photométries

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

0 0.5 1 1.5 2

Entries            2848

Flux 2 /Flux 1

 N

Fig. 4.40 { Rapport des deux ux de photom�etrie d'ouvertures di��erentes pour les can-

didats d�etect�es (coupure C0) et s�electionn�es par la coupure C1. En trait tiret�e est in-

diqu�e la distribution de ce rapport pour les supernovae simul�ees d�etect�es (coupure C0) et

s�electionn�ees par la coupure C1. La partie hachur�ee correspond aux candidats �elimin�es

par la coupure C2. L'histogramme des 8 supernovae d�ecouvertes en octobre-novembre

1997 sont indiqu�ees en croisillons.

Coupure 3: paramètres de forme
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Fig. 4.41 { Distribution, pour les candidats s�electionn�es par les coupures C0, C1 et C2, des
valeurs minimale (Rmin) et maximale (Rmax) du rapport entre les param�etres de formes

du candidats f�x; �y; �a; �bg et ceux caract�erisant une source ponctuelle sur l'image sous-
traite. En trait tiret�e est indiqu�e leur distribution pour les supernovae simul�ees passant

les coupures C0, C1 et C2. Les hachures serr�ees d�elimitent le domaine de la coupure sur

Rmin et Rmax. Les hachures moins denses montrent l'e�et sur Rmin de la coupure sur Rmax

et vice versa. L'histogramme des 8 supernovae d�ecouvertes en octobre-novembre 1997

sont indiqu�ees en croisillons. 184



L'histogramme pr�esent�e en �gure 4.41 montre la distribution de ces param�etres pour
les objets d�etect�es sur la soustraction et les supernovae simul�ees, ainsi que les intervalles
de la coupure. Il reste en moyenne 1.7 candidat par ccd.

� Elimination des r�esidus de soustraction

A
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A

sur l'image référence
objet associé au candidat

l'image soustraite
candidat: résidu sur

x x

fl
ux fl
ux
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Fig. 4.42 { Description des param�etres utilis�es pour caract�eriser une mauvaise soustrac-

tion : l'objet sur l'image r�ef�erence a une amplitude A r�ef�erence. Il laisse sur la soustraction

un r�esidu excentr�e d'une distance d en pixels, et d'amplitude A.

La pr�ecision de la soustraction est limit�ee, surtout au centre des objets. Elle d�epend de
la distance d entre le candidat et le centre de l'objet hôte, ainsi que de la valeur relative
A=A r�ef�erence de l'amplitude du candidat par rapport �a l'amplitude de l'objet hôte (voir
�gure 4.42). La r�epartition des candidats s�electionn�es par les coupures C0, C1 (abaiss�ee
�a 500 adu), C2 et C3 en fonction de ces 2 param�etres est propos�ee en �gure 4.43. On y
remarque une accumulation dans le domaine d < 3 pixels et A=A r�ef�erence < 0:1. On impose
en cons�equence la coupure C4 :

Coupure C4 :

8<
:

d � 3
ou
A

A r�ef�erence
� 0:1

(4.16)

Les candidats �elimin�es par cette coupure sont �etiquet�es \MS", pour \mauvaise soustrac-
tion". Ils sont conserv�es pour l'examen visuel a�n de pouvoir visualiser �a cette occasion
la forme des r�esidus de soustraction imparfaite. Ils ne sont pas en revanche consid�er�es
comme supernovae potentielles : la coupure C4 est �eliminatoire.

4.4.5 Examen visuel

L'examen visuel des candidats permet de rejeter les artefacts ayant �echapp�e au mas-
quage, comme les cosmiques ou les aigrettes d'�etoiles satur�ees. Il permet aussi de s�eparer
les supernovae d'un bruit de fond di�cilement �eliminable pour l'instant : les ast�ero��des et
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Coupure 4: élimination des artefacts de soustraction
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Fig. 4.43 { Distribution de la distance d'association d au plus proche objet sur la r�ef�erence

et du rapport A=A r�ef�erence entre l'amplitude du candidat et celle de l'objet. Pour les candi-

dats (�a gauche) s�electionn�es par les coupures C0, C1 (abaiss�ee �a 500 adu), C2 et C3, on

note une accumulation dans la zone gris�ee d�e�nie par d < 3 pixels et A=A r�ef�erence < 0:1.
Pour les supernovae de type Ia simul�ees �a moins de 15 jours du maximum et un d�ecalage

vers le rouge inf�erieur �a 0:2 (�a droite), cette zone est peu peupl�ee. Les super-

novae d�ecouvertes en octobre-novembre 1997 sont indiqu�ees par des carr�es pleins. Seules

4 supernovae sont dans les limites de l'histogramme. Soulignons que la di��erence entre

la distribution en distance des supernovae r�eelles et simul�ees est dûe �a la loi gaussienne

qu'on a utilis�ee pour tirer la position de la supernova dans la galaxie. Cette distribution

est �a repond�erer par la suite.
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les �etoiles variables.

� soustractions imparfaites

Tout d'abord, les candidats �elimin�es en tant que mauvaise soustraction sont propos�es
dans la mosa��que, a�n de permettre la comparaison avec les candidats s�electionn�es. Ils
sont signal�es par le sigle \MS" (voir �gure 4.6), et ne sont pas consid�er�es comme des
candidats supernovae.

� cosmiques

Les cosmiques qui n'ont pas �et�e �elimin�es par le traitement anti-cosmiques apparaissent
sur une seule des deux images fractionn�ees : ils sont ainsi facilement rejet�es (�gure 4.45).

� ast�ero��des

Les ast�ero��des sont des sources ponctuelles, et l'image qu'on en obtient (donc leur
traitement par la châ�ne de d�etection) d�epend du temps de pose et de leur d�eplacement
apparent. Si le d�eplacement apparent de l'ast�ero��de entre les deux images fractionn�ees
(qui sont prises cons�ecutivement) est su�sant, soit quelques pixels en 300 secondes pour
une pose totale de 600 secondes, l'ast�ero��de sera identi��e comme cosmique : en e�et,
il apparâ�tra comme un objet pr�esent sur l'une des images fractionn�ees, et absent sur
l'autre. Dans le cas contraire, si son ux est su�samment �elev�e, il sera d�etect�e comme un
objet ponctuel en apparition pr�esent sur les deux images fractionn�ees, et ce d'autant plus
facilement qu'il sera la plupart du temps isol�e, c'est-�a-dire situ�e hors d'un objet hôte. Seul
ce dernier crit�ere permet de le distinguer d'une supernova.
Estimons �a pr�esent la valeur du d�eplacement apparent d'un ast�ero��de. D�esignons par

� = �ast�ero��de � ��, l'angle entre la direction du soleil et celle du champ o�u l'ast�ero��de
est d�etect�e (� est l'ascension droite). On fait l'approximation cos � � 1. On d�esigne de
plus par v� la vitesse de la terre dans le rep�ere h�eliocentrique, et par d la distance entre
l'ast�ero��de et le soleil en unit�es astronomiques. Sous ces notations, indiqu�ees en �gure
4.44, la distance entre l'ast�ero��de et la terre dast:�� et la vitesse apparente de l'ast�ero��de
observ�ee depuis la terre, vast=�, v�eri�ent les relations :

vast=� = v� cos � +
v�p
d
�
r
1� sin2 �

d2
(4.17)

dast:�� = cos � +
p
d2 � sin2 � (4.18)

Le mouvement apparent de l'ast�ero��de pendant t s'�ecrit :

� =
vast=�

dast:��
� t (4.19)

Ainsi, lorsqu'on observe au m�eridien d�ebut juin un champ de recherche de supernovae
proche de l'�ecliptique �a 13h30 T.S., ce qui correspond �a un angle � = 125�, le d�eplacement
apparent pendant t = 300 secondes d'un ast�ero��de situ�e �a d = 3u:a: du soleil est de
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Fig. 4.44 { Notations employ�ees pour estimer le mouvement apparent d'un ast�ero��de.

Toutes les distances sont mesur�ees en unit�es astronomiques.

� = 0:15 pixels. En revanche, dans un champ de recherche observ�e �n octobre �a 0h T.S.
(� = 150�), un ast�ero��de situ�e �a une distance identique se d�eplacera de � = 3pixels
pendant un temps de pose de 300 secondes. Ce calcul simpli��e permet donc d'expliquer
pourquoi la contamination par les ast�ero��des est importante autour du mois de juin, pour
les champs que nous observons.

Pour �eliminer les ast�ero��des, on impose en cons�equence aux candidats supernovae, lors

de l'examen visuel, d'appartenir �a un hôte visible sur l'image (�gure 4.46). Les ast�ero��des
se superposant par malchance �a une galaxie hôte sont r�e-observ�es la nuit suivante : ils ont
alors disparu du champ.

A�n de faciliter leur identi�cation, les distances d'association du candidat aux objets
les plus proches sur l'image r�ef�erence (dcand�ref:) et l'image courante (dcand�cour:) sont in-
diqu�ees dans le �chier ascii regroupant les informations sur les candidats de la mosa��que.
De plus, lorsque les distances v�eri�ent dcand�ref: > 10 pixels et dcand�cour: < 1 pixel le can-
didat est �etiquet�e \AST" a�n de le signaler comme ast�ero��de potentiel : en e�et, l'objet
est dans ce cas vraisemblablement isol�e sur l'image, (il n'est pas associ�e �a un objet de
l'image r�ef�erence et il est associ�e �a lui-même sur l'image courante), et il est apparu entre
l'image r�ef�erence et l'image courante. Le contrôle visuel doit con�rmer cette identi�cation.

� �etoiles variables

Les �etoiles variables se distinguent des supernovae par la position du candidat dans
son hôte (parfaitement centr�e pour l'�etoile variable) et l'identit�e de cet hôte : �etoile ou
galaxie. Cette distinction, en comparant la brillance de surface par exemple, est ais�ee au
centre de la cam�era pour les objets proches, mais plus di�cile sur les bords de la cam�era

189



D�etection des Supernovae

du fait de la distorsion de la psf, ou pour les objets faibles. Seul un suivi photom�etrique
du candidat, ou une observation spectroscopique, permet v�eritablement d'en d�ecider la
nature. On constate ici l'importance de la d�ecision humaine pendant l'examen visuel, qui
permet de distinguer une �etoile variable (�gure 4.47) d'une supernova.
La variation (en %) du ux de l'objet hôte du candidat entre l'image r�ef�erence et

l'image courante est indiqu�ee dans le �chier ascii accompagnant la mosa��que. Lorsque les
distances d'association dcand�ref: et dcand�cour: sont toutes deux inf�erieures �a 1 pixel, que le
ux de l'objet hôte a augment�e de plus de 20 % et que ce dernier est class�e comme �etoile
par la classi�cation de Source Extractor, le candidat est �etiquet�e \EV" pour indiquer
la possibilit�e que ce puisse être une �etoile variable. De nouveau, le contrôle visuel doit
con�rmer cette identi�cation.
Soulignons que si la classi�cation \MS" exclue de mani�ere r�edhibitoire le candidat, la

classi�cation \AST" ou \EV" n'est qu'une suggestion, �a con�rmer par l'examen visuel.

� supernovae

En�n, les supernovae (�gure 4.48) apparaissent dans une galaxie hôte, sur les deux
images fractionn�ees, pr�esentent une soustraction propre, et ne co��ncident pas avec l'em-
placement des d�efauts ccd. Elles sont alors r�e-observ�ees, et une deuxi�eme d�etection valide
le candidat. Pr�ecisons que les supernovae simul�ees sont aussi assembl�ees en mosa��que, et
qu'elles passent l'examen visuel avec succ�es.

Le chapitre suivant est consacr�e aux supernovae d�etect�es du printemps 1997 au prin-
temps 1998. Le calcul de l'e�cacit�e de la châ�ne de traitement est pr�esent�e en d�etail dans
le chapitre 6.
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image référence image courante soustraction
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image
fractionnée no 2

"flat field"
image référence

"flat field"
image courante

numéro du candidat

Fig. 4.45 { Rayon cosmique : il n'apparâ�t pas sur les deux images fractionn�ees.

image
fractionnée no 1

image
fractionnée no 2

"flat field"
image référence

"flat field"
image courante

image référence image courante soustraction numéro du candidat

Fig. 4.46 { Ast�ero��de : il apparâ�t sur les deux images fractionn�ees, mais on ne distingue

pas d'objet hôte sur l'image r�ef�erence. Ce pourrait être une supernova dont la galaxie hôte

n'est pas d�etect�ee.

191



D�etection des Supernovae

image référence image courante soustraction

image
fractionnée no 1

image
fractionnée no 2

"flat field"
image référence

"flat field"
image courante

numéro du candidat

Fig. 4.47 { Etoile variable : le candidat est positionn�e au centre de l'objet hôte. Ce dernier
est identi��e comme �etoile du fait de sa brillance de surface.
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Fig. 4.48 { Supernova : ici, le candidat est l�eg�erement excentr�e par rapport �a son hôte,

d'autre part identi��e par spectroscopie comme une galaxie situ�ee �a z � 0:1. Il arrive
parfois que le candidat supernova soit parfaitement centr�e.
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Chapitre 5

R�esultats des campagnes

d'observation

Ce chapitre regroupe les informations concernant les campagnes de recherche de l'au-
tomne 1997 et du printemps 1998. Les champs trait�es par la châ�ne de d�etection des
supernovae sont recens�es dans la section 5.1. Les caract�eristiques des supernovae d�ecou-
vertes sont pr�esent�ees en section 5.2. En�n, je regroupe en section 5.3 les informations sur
le suivi des supernovae au moyen de t�elescopes autres que celui d'eros.
L'�etude de l'e�cacit�e de d�etection pendant ces deux campagnes, et la mesure du taux

d'explosion que l'on d�eduit des supernovae d�ecouvertes fait l'objet du chapitre suivant.

5.1 Champs process�es

Les champs sur lesquels une recherche de supernovae a �et�e e�ectu�ee pendant l'automne
1997 sont indiqu�es sur la �gure 5.1. En hachur�e sont signal�es les champs non trait�es pour
cause de probl�emes techniques (m�et�eorologie, d�ecalage des coordonn�ees entre la prise des
r�ef�erences et des images courantes etc.).

5.2 Supernovae d�ecouvertes

Les supernovae d�ecouvertes pendant les campagne de l'automne 1997-printemps 1998
sont pr�esent�ees dans les tableaux qui suivent. La magnitude VEros qui y est indiqu�ee
correspond grossi�erement �a une magnitude V . La date de d�ecouverte des supernovae est
indiqu�ee dans le syst�eme \eros": le premier chi�re est celui de l'ann�ee, le mois est ensuite
indiqu�e par une lettre (la lettre a correspondant au mois de janvier, b au mois de f�evrier
etc.), puis le jour du mois est pr�ecis�e.

5.3 Suivi des supernovae

L'exploitation des supernovae n�ecessite des mesures compl�ementaires �a celles de la d�e-
tection: identi�cation du type (pour les taux d'explosion, et l'utilisation cosmologique) et
mesure de la courbe de lumi�ere (connaissance des supernovae et cosmologie). Le t�elescope
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Fig. 5.1 { Champs pris pour la recherche de supernovae pendant la campagne de l'automne
1997. Les images d�efectueuses qui n'ont pas �et�e utilis�ees sont indiqu�ees en gris�e. En octobre

1997 (resp. novembre 1997), la recherche a �et�e e�ectu�ee sur un total de 52 (resp. 43) degr�es

carr�es.

d'eros n'est pas un t�elescope adapt�e �a la photom�etrie: une �etoile recouvre environ 100
pixels, et la cam�era d'eros contient � 30 millions de pixels ! Il est dommage d'utiliser
une aussi grande cam�era �a la mesure d'une seule �etoile. D'autre part, le t�elescope d'eros
ne permet pas de faire de spectroscopie.

C'est pourquoi eros c'est tourn�e vers d'autres observatoires.

5.3.1 Temps de t�elescope accord�e

Le temps de suivi nous ayant �et�e accord�e pour l'ann�ee 1997 et l'ann�ee 1998 est pr�esent�e
dans les tableaux 5.3 et 5.4.

Le temps de suivi accord�e �a eros, une fois d�ecompt�ees les nuits inutilis�ees, n'a pas
permis de suivre de mani�ere d�etaill�ee les supernovae d�ecouvertes. Nous avons donc �et�e
amen�es �a utiliser aussi notre propre t�elescope. eros entreprendra au printemps 1999 une
campagne jointe de prise de donn�ee avec The Supernova Cosmology Project: eros assurera
un partie de la d�etection des supernovae, et The Supernova Cosmology Project fournira
le temps de t�elescope n�ecessaire au suivi.

La production des courbes de lumi�eres et leur analyse seront pr�esent�ees dans [Hamilton, 1999]
et [Regnault, 2000].
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Date EROS Danois 1.5m ARC 3.5m
(1997) ESO Danois
01-07 Octobre
20 Oct.- 5 Nov.
23 Octobre nuit compl�ete
30 Octobre NL nuit compl�ete

02 Novembre
03 Novembre
06 Novembre nuit compl�ete
17 Nov. - 04 D�ec.
17 Novembre 2 heures
18 Novembre 2 heures
21 Novembre 2 heures
23 Novembre 5 heures
24 Novembre 2 heures 3-4 heures
26 Novembre 2 heures
28 Novembre 2 heures
29 Novembre 2 heures 5 heures
30 Novembre NL 2 heures 4 heures

01 D�ecembre 2 heures
03 D�ecembre 2 heures
04 D�ecembre 2 heures
05 D�ecembre 2 heures
08 D�ecembre 2 heures
27 D�ecembre nuit compl�ete

Tab. 5.3 { Temps de t�elescope accord�e pour l'ann�ee 1997. Le temps de t�elescope sur l'ARC
a �et�e obtenu grâce au Supernovae Cosmology Project. Le sigle NL marque la date de la

nouvelle lune.
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R�esultats des campagnes d'observation

Date Danois 1.5-m ARC 3.5-m ESO 3.6-m
(1998) ESO Danois
06 Janvier nuit compl�ete

20 F�evrier nuit compl�ete
21 F�evrier 2nde moiti�e
26 F�evrier NL
27 F�evrier 1�ere moiti�e
27 F�evrier nuit compl�ete
28 F�evrier 2nde moiti�e

06 Mars nuit compl�ete
08 Mars 2 heures
11 Mars 2 heures
14 Mars 2 heures
16 Mars 2 heures
27 Mars nuit compl�ete
28 Mars NL

26 Avril NL
30 Avril nuit compl�ete

25 Mai NL
11-31 Mai 2 heures/nuit

04 Juin nuit compl�ete
24 Juin NL

03-06 Juillet 2 heures/nuit
08-15 Juillet 2 heures/nuit
15-19 Juillet 4 � 2 heures
23 Juillet NL
21-23 Juillet 2 heures/nuit
25-31 Juillet 2 heures/nuit

01 Août 2 heures/nuit

Tab. 5.4 { Temps de t�elescope accord�e pour l'ann�ee 1998. Le temps de t�elescope sur l'ARC
a �et�e obtenu grâce au Supernovae Cosmology Project.
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5.3.2 Identi�cation spectrale

Les spectres des supernovae permettent l'identi�cation de leur type et la mesure de
leur d�ecalage vers le rouge. Les spectres ont �et�e mesur�es au t�elescope Danois de 1.5-m de
l'eso, ainsi qu'au t�elescope ARC de l'observatoire Apache Point Observatory au Nouveau-
Mexique sur lesquels EROS avait obtenu du temps d'observation. Cinq spectres ont �et�e
gracieusement mesur�es sur d'autres t�elescopes, o�u les observateurs nous ont accord�e une
partie de leur temps d'observation, et ont parfois r�eduit et classi��e eux mêmes les spectres:
au t�elescope 3.6-m de l'eso (Maria-Teresa Ruiz et Stefano Benetti), au t�elescope Danois
d'1.5-m de l'eso (Stefano Benetti) ainsi qu'au t�elescope William-Herschel (Isaac Newton
Group, observatoire des Canaries). Le spectre de la supernova SN 1997ee est pr�esent�e en
�gure 5.2: il est caract�eristique d'une supernova de type Ia pr�es du maximum.
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Fig. 5.2 { Spectre de la supernova SN 1997ee, corrig�e de son d�ecalage vers le rouge z =
0:17. Les raies permettant d'identi�er son type (Ia) pr�esentent des pro�ls caract�eristiques

P-Cygni: une large raie en absorption �a �6150�A, produites par le doublet d�eplac�e vers le
bleu, Si II��6347; 6371, une raie moins prononc�ee �a �4000�A (Si II��4128; 4131) ainsi

qu'�a �5800�A (Si II�5958); une large raie en absorption �a �3800�A, dûe au doublet

Ca II��3934; 3968; on distingue moins bien le pro�l en \W" vers � 5400�Adû au tri-

plet S II���5606; 5640; 5647. En�n, les raies de Fe II sont tr�es pr�esentes entre 4000 et

5000�A. Ce spectre a �et�e obtenu au t�elescope ARC-3.5m de l'observatoire Apache Point

Observatory au Nouveau-Mexique. ([IAU6785, 1997]).
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R�esultats des campagnes d'observation

5.4 SN 1997dk & 1997dl: une supernova double

SN 1997dk et 1997dl sont deux supernovae de type Ia, situ�ees �a un d�ecalage vers le
rouge z = 0:05 qui ont la particularit�e d'avoir �et�e d�ecouvertes dans la même galaxie
(�gure 5.3). Leurs spectres et leurs courbes de lumi�ere indiquent qu'elles ont explos�e �a 2
mois d'intervalle. Notons qu'elles sont s�epar�ees de � = 5arcsecondes, soit � = 6h�165 kpc �
2 104 h�165 ann�ees-lumi�ere, o�u h65 = H0=65 km s�1Mpc�1. Ces explosions ne sont donc pas
reli�ees causalement.
La courbe de lumi�ere de SN 1997dl est pr�esent�ee en �gure 5.4.
La galaxie parente est r�epertori�ee dans le Las Campanas Redshift Survey (LCRS B234101.1-

413557), qui lui attribue une magnitude R-Cousins Rc = 15:58. Sa magnitude absolue est
donc �egale �aMRc = �21:3+5 log h65. Son diam�etre apparent est d'environ 25 arcsecondes,
ce qui correspond �a un diam�etre D � 30 h65 kpc. La galaxie, du fait de sa brillance de
surface importante, pourrait être une galaxie elliptique ou une S0.
On peut s'interroger sur la probabilit�e que, une supernova Ia ayant explos�e dans une

galaxie, une deuxi�eme supernova Ia explose dans cette même galaxie �a un intervalle d'au
plus 2 mois. Elle est estim�ee | de mani�ere simpli��ee | �a:

P � 1

4000

RIa

0:15 SNu

�T

2 mois
(5.1)

Cet �ev�enement est donc rare.
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SN 1997dk  &  SN 1997dl   Ia   z = 0.05

image référence image soustraiteimage courante

Fig. 5.3 { Images de d�ecouverte de SN 1997dk & 1997dl: l'image r�ef�erence a �et�e prise le

14 novembre 1996 et l'image courante le 26 octobre 1997.

Photométrie preliminaire de SN 1997dl
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Fig. 5.4 { Courbe de lumi�ere de SN 1997dl. Elle est typique d'une supernova de type

Ia. La photom�etrie utilis�ee pour la construction des courbes de lumi�eres est d�ecrite dans

[Hamilton, 1999].
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Chapitre 6

E�cacit�e de d�etection :

d�etermination du taux de supernovae

Le calcul de l'e�cacit�e de d�etection conclut la mise au point du logiciel de d�etection. Il
est d�etaill�e dans ce chapitre pour la campagne de recherche de octobre et novembre 1997,
pour les supernovae de type Ia. Le taux d'explosion des supernovae de type Ia est d�eduit
des calculs d'e�cacit�e. Le calcul est ensuite expos�e plus rapidement pour les supernovae
de type II.

6.1 Principe

La technique de d�etection de supernovae par soustraction d'images ccd permet d'en
calculer l'e�cacit�e, et d'en d�eduire ensuite un taux d'explosion. A ce jour, une seule
�equipe, le Supernova Cosmology Project, a publi�e une telle �etude ([Pain et al., 1996]).
Nous d�etaillons ici le principe du calcul de l'e�cacit�e, ainsi que sa mise en oeuvre par

une technique de Monte-Carlo.

6.1.1 Principe du calcul

L'e�cacit�e de d�etection est d�etermin�ee en simulant des supernovae dans les galaxies des
images des champs de recherche, et en �etudiant leur d�etection par la châ�ne de traitement.
Il est n�ecessaire d'engendrer des supernovae r�ealistes, car la facilit�e de d�etection d'une
supernova d�epend aussi des caract�eristiques de la galaxie qui l'abrite: ux, brillance de
surface, gradient local, . . . . Cette m�ethode requiert la connaissance du d�ecalage vers le
rouge de la galaxie hôte choisie, information qui nous fait d�efaut: nous ne disposons que
du ux �gal en adu mesur�e sur les images eros de la voie bleue et de la voie rouge.
Pour rem�edier �a ce manque, nous allons �etablir une correspondance entre le ux en adu

de la galaxie et la probabilit�e qu'elle a d'avoir un d�ecalage vers le rouge �egal �a z. Dans
ce but, on combine deux relations, l'une entre le ux de la galaxie en adu mesur�e sur
l'image et sa magnitude apparente, l'autre entre la magnitude apparente d'une galaxie et
son d�ecalage vers le rouge.
Pour calculer la magnitude apparente mgal d'une galaxie dont on a mesur�e le ux en

adu �gal sur l'image, on utilise les relations de calibration, qui relient le ux en adu aux
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magnitudes apparentes dans le syst�eme de �ltres standard. D�esignons parO l'ensemble des
champs observ�es o. L'indice o regroupe donc les informations sur le champ observ�e, mais
aussi sur la date et les conditions (temps de pose, absorption, seeing) de son observation.
Les relations de calibration ne d�ependent donc que de o:

mgal = mgal (�gal; o) (6.1)

En utilisant une distribution th�eorique de densit�e de galaxies par unit�e de d�ecalage vers
le rouge et de magnitude apparente dNgal=dzdm (z;mgal), on attribue �a une galaxie de
magnitude apparente mgal un d�ecalage vers le rouge z selon la loi de probabilit�e p(zjmgal):

p(zjmgal) /
dNgal

dzdm
(z;mgal) (6.2)

La distribution th�eorique dNgal=dzdm (z;mgal) est mod�elis�ee en s�eparant d'une part la
contribution de la variation du nombre d'objets par unit�e de volume dVc=dzd! (z), (la
densit�e par unit�e de volume comobile �etant suppos�ee constante), et d'autre part la distri-
bution en magnitude absolue, ou fonction de luminosit�e dNgal=dM (Mgal). En e�ectuant
le changement de variables:

(Mgal; z) ! (mgal; z) (6.3)

mgal = Mgal + �L(z; 
M0;
�0) +Kgal(z) + Egal(z)

o�u �L est le module de distance lumineuse, Kgal la correction K et Egal la correction
d'�evolution d�e�nis au chapitre 2, on obtient:

p(zjmgal) /
dVc

dz
(z)

dNgal

dM
(Mgal = mgal + �L(z) +Kgal(z) + Egal(z))

dM

dm
(6.4)

/ dVc

dz
(z)

dNgal

dM
(Mgal = mgal + �L(z) +Kgal(z) + Egal(z))

Nous adopterons une fonction de luminosit�e de Schechter, qui d�ecrit la distribution en
luminosit�e absolue L des galaxies:

dNgal = ~��

�
L

L�

��

exp

�
� L

L�

�
dL

L�
(6.5)

La normalisation ~�� correspond au nombre de galaxies par unit�e de volume. La distribution
des galaxies en magnitude absolue M s'�ecrit donc :

dNgal

dM
= �� 10

�0:4�(�+1)�(M�M�) exp
�
�10�0:4�(M�M�)

�
(6.6)

o�u M� est la magnitude correspondant �a la luminosit�e L� et o�u la normalisation �� est
reli�ee �a ~�� par:

�� =
ln(10)

2:5
~��
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Les param�etres (��; �;M�) caract�erisent la fonction de Schechter. Nous choisissons ici la
fonction de Schechter dans le �ltre R Cousins (bien adapt�e aux �ltres eros) mesur�ee par
le lcrs ([Lin et al., 1996]):

�� = 0:019h3Mpc�3 (6.7)

� = �0:7 (6.8)

M� = �20:29 + 5 log h (6.9)

Notons d�es maintenant que la fonction de luminosit�e du lcrs est calcul�ee sans correction
d'�evolution Egal. En cons�equence, nous posons Egal � 0 lorsque nous utilisons fonction de
luminosit�e du lcrs.`
Ainsi, la correspondance �etablie entre le ux en adu �gal et le d�ecalage vers le rouge

d'une galaxie i donn�ee n'est fonction que des conditions d'observation:

p(zjmgal) � p(zj�gal; o) � pgalaxie i(zjo) (6.10)

Cette correspondance sera v�eri��ee en utilisant une population test de galaxies, dont nous
connaissons le d�ecalage vers le rouge : il s'agit des galaxies identi��ees par le relev�e �a grand
champ The Las Campanas Redshift Survey lcrs ([Shectman et al., 1996]), dont certains
champs sont communs avec les nôtres. La loi de probabilit�e adopt�ee conviendra si elle
reproduit correctement la distribution en d�ecalage vers le rouge de ces galaxies.
Nous pouvons maintenant attribuer �a chaque galaxie i du champ observ�e o un d�ecalage

vers le rouge z selon une loi de probabilit�e pi(zjo). Pour calculer avec quelle e�cacit�e
�i(z;T ) les supernovae �a la phase T (instant d'�emission de la lumi�ere observ�ee, compt�e
depuis l'instant de luminosit�e maximum dans le r�ef�erentiel de la supernova) seront d�e-
tect�ees au sein de cette galaxie, nous allons ajouter �a l'image une supernova simul�ee. La
magnitude absolue de la supernova est calcul�ee en supposant que, le type de supernova
�etant �x�e, les supernovae ont toutes la même �evolution temporelle de luminosit�e intrin-
s�eque, mod�elis�ee par le patron en magnitude absolue MSN(T ). La magnitude apparente
de la supernova �a simuler est en cons�equence �egale �a:

mSN(T; z) = MSN(T ) + �(z; 
M 0;
�0) (6.11)

Pour ajouter �a l'image la supernova simul�ee, il faut donc connâ�tre la correspondance
entre la magnitude d'un objet et son ux en adu mesur�e sur l'image, c'est-�a-dire utiliser
la relation de calibration:

�SN = �SN(mSN; o) (6.12)

En r�esum�e, le calcul de l'e�cacit�e �i(z;T ) de d�etection des supernovae dans chaque
galaxie i n�ecessite de connâ�tre les relations de correspondance:

�gal en adu �! z (6.13)

mSN �! �SN en adu (6.14)

Comment d�eduire de l'e�cacit�e par galaxie �i(z;T ) le nombre de supernovae attendues?
Le nombre de supernovae N d�etect�ees pendant les observations O est proportionnel �a R,
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le taux de supernovae explosant par unit�e de temps et par unit�e de luminosit�e de la galaxie
hôte. Ainsi, dans une galaxie de luminosit�e L, ou de mani�ere �equivalente de magnitude
absolue M , il explose RL supernovae par unit�e de temps. La luminosit�e Li de la galaxie
i est calcul�ee �a partir du d�ecalage vers le rouge z qu'on lui a attribu�e et de sa magnitude
apparente d�eduite de son ux grâce �a la relation de calibration 6.12 mgal (�gal; o):

Li(o; z) = L fmgalaxie (�galaxie; o) + �(z)g

Le nombre Nio de supernovae d�etect�ees dans la galaxie i lors de l'observation o est �egal �a:

Nio = R �
Z 1

0

pi(zjo) Li(o; z)

Z 1

�1

�i(z;T )dz dT (6.15)

On a int�egr�e sur la distribution en d�ecalage vers le rouge possible de la galaxie. Il ne reste
plus qu'�a sommer les contributions de toutes les galaxies identi��ees dans tous les champs
observ�es. Identi�er les galaxies d'un champ n'est pas une tâche ais�ee, c'est pourquoi on
pourra pond�erer chaque galaxie i par un poids sp�eci�que pi tenant compte de la possibilit�e
d'une identi�cation imparfaite: pi est la probabilit�e d'avoir correctement identi��e l'objet
hôte comme galaxie.
Soulignons que nous ne pouvons sommer sur toutes les galaxies du champ, ou, de ma-

ni�ere �equivalente, sur une distribution th�eorique de galaxies dNgal=dzdM , car notre re-
cherche ne d�etecte les supernovae que dans des galaxies identi��ees, a�n d'�eviter la conta-
mination par les ast�ero��des.
Le nombre de supernovae d�etect�ees lors des observations O s'�ecrit donc:

N = R�S (6.16)

S =
X
O

X
gal. no i

pi

Z 1

0

pi(zjo) Li(o; z)

Z 1

�1

�i(z;T )dz dT

En retour, le taux d'explosion de supernovae se calcule en comparant la somme S au
nombre de supernovae e�ectivement d�etect�ees Nr�eel:

R =
Nr�eel

S
(6.17)

Ce principe de calcul est �a rapprocher de la m�ethode du temps de contrôle intro-
duite par [Zwicky, 1942], utilis�ee par exemple par [van den Bergh et Tammann, 1991] et
[Cappellaro et al., 1993], qui consiste �a calculer pour chaque galaxie le temps Tc pendant
lequel une supernova y explosant aura une magnitude inf�erieure �a la magnitude limite
de recherche mlim. Sous ces hypoth�eses, le temps de contrôle ne d�epend que du d�ecalage
vers le rouge de la galaxie, et de la magnitude limite. Le nombre de supernovae attendues
se calcule en sommant sur les galaxies observ�ees et en pond�erant chaque galaxie par sa
luminosit�e et son temps de contrôle. Dans ce cas, on fait l'approximation que l'e�cacit�e
de d�etection ne d�epend que de la magnitude apparente de la supernova et est �egale �a
une fonction de Heaviside, traduisant qu'en de�c�a d'une certaine magnitude limite, une
supernova a 100 % de chance d'être d�etect�ee, et 0% au-del�a. Si l'e�cacit�e �i(z;T ) est une
fonction plus compliqu�ee de la phase T et du d�ecalage vers le rouge z de la supernova, et
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d�epend de surcrô�t de la galaxie i, on peut d�e�nir plus g�en�eralement le temps de contrôle
par:

Tc(i) =

Z 1

�1

�i(z;T )dT (6.18)

En multipliant cette quantit�e par la luminosit�e Li de la galaxie, et par la probabilit�e pi
de l'avoir correctement identi��ee, nous retrouvons le poids a�ect�e �a chaque galaxie dans
la somme S.
En�n, soulignons de nouveau que contrairement au calcul \na��f" du chapitre 3, nous ne

sommons pas sur une distribution th�eorique des galaxies en d�ecalage vers le rouge, mais
sur les galaxies de nos champs. Nous y sommes contraints par le crit�ere permettant la
r�ejection des ast�ero��des.

6.1.2 Processus de calcul

Les int�egrales de l'�equation 6.17 sont calcul�ees par une m�ethode Monte-Carlo, ce qui
permet de tenir compte facilement non seulement de la distribution en z de la galaxie
hôte choisie, de la distribution en phase T de la supernova, mais aussi de la variation de
la courbe de lumi�ere patron du type de supernova choisi, et de la variation de la position
de la supernova dans la galaxie.
Le processus de calcul se d�eroule en trois �etapes:

1. s�election des galaxies hôtes potentielles i sur le champ

2. sur chaque galaxie i, on ajoute une supernova dont le ux d�epend de sa magnitude
apparente, qui est fonction des relations de calibration et du tirage j:

{ du d�ecalage vers le rouge zij de la galaxie i, avec la probabilit�e pi(zijjo). (calcul
o�u intervient la calibration).

{ de la phase T de la supernova (instant d'�emission de la lumi�ere observ�ee,
compt�e depuis l'instant de luminosit�e maximum dans le r�ef�erentiel de la su-
pernova), tir�ee entre Tmin = �15 jours et Tmax = +120 jours. Il est aussi tenu
compte de l'intervalle de temps �ecoul�e entre l'image r�ef�erence et l'image cou-
rante.

{ des corrections �M au patron de courbe de lumi�ere utilis�e.

La PSF adopt�ee est une gaussienne int�egr�ee dont les param�etres f�x; �y; �g sont
ceux mesur�es sur l'image lors de son traitement par la châ�ne.

La position de la supernova (�x;�y) dans la galaxie hôte est tir�ee selon une loi
de probabilit�e fonction de la forme de la galaxie hôte: cette loi est mod�elis�ee par
une gaussienne de param�etres f�a; �b; �g �egaux aux moments correspondants de
la galaxie sur l'image. Cette mod�elisation approximative peut être corrig�ee en re-
pond�erant chaque tirage dans la somme 6.17.

3. l'image contenant les supernovae simul�ees est trait�ee par la châ�ne de d�etection
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4. les supernovae simul�ees et d�etect�ees sont associ�ees. Les supernovae s�electionn�ees par
les coupures de l'analyse sont a�ect�ees d'un poids �ij = 1, et les autres d'un poids
�ij = 0.

5. pour prendre en compte l'�etape �nale de visualisation des candidats, une image
mosa��que de supernovae simul�ees s�electionn�ees par les coupures de l'analyse est
r�ealis�ee.

Pour un meilleur �echantillonage de l'espace des phases (z; T;�M; : : :), on e�ectue Ntirages

fois les �etapes 2 �a 4 (Ntirages � 1 � 10). L'indice ij d�esigne le j-i�eme tirage concernant la
galaxie hôte i.
Le calcul dans la somme S s'e�ectue alors en sommant sur les galaxies i et les tirages

j:

S =
X
O

X
gal. no i

pi
Tmax � Tmin

Ntirages

X
tirage j

(1 + zij)L(mi; zij; o) �ij (6.19)

=
N
R

(6.20)

Le facteur (1+ zij) permet de transformer l'int�egrale sur la phase de la supernova dans
son r�ef�erentiel propre en int�egrale sur la phase dans le r�ef�erentiel de l'observateur.
Ce processus de calcul permet de tenir compte en particulier de la d�ependance de

l'e�cacit�e de d�etection en fonction des caract�eristiques de la galaxie et du crit�ere de
s�election anti-ast�ero��de.
Le taux R d'explosion de supernovae se calcule �a partir de S et du nombre N de

supernovae observ�ees pendant les observations O consid�er�ees.
En�n, pour prendre en compte les di��erents types de supernovae, ce calcul sera e�ectu�e

s�epar�ement pour chaque type, en utilisant le patron de courbe de lumi�ere M(t) et les
corrections �M qui lui sont appliqu�ees adapt�es au type de supernova choisie.
Nous allons maintenant d�etailler les di��erents ingr�edients du calcul de S | c'est-�a-

dire du calcul de l'e�cacit�e de d�etection | pour les supernovae de type Ia (le calcul est
e�ectu�e de même pour les type II):

1. les relations de calibrations

2. la s�election des galaxies et la loi de correspondance �gal � zgal

ainsi que:

3. les hypoth�eses utilis�ees pour la simulation des supernovae de type Ia et de type II

L'e�cacit�e ainsi obtenue sera compar�ee �a l'�echantillon des supernovae de type Ia observ�ees.
Nous �etudierons ensuite la variation de S en fonction des hypoth�eses de calcul choisies,
ainsi que des erreurs ou des syst�ematiques pouvant a�ecter chacun des ingr�edients. En�n,
nous �etendrons ce calcul aux supernovae de type II.
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6.2 Calibration des champs

La connaissance des relations de calibration est fondamentale pour la d�etermination de
l'e�cacit�e de d�etection. Ces relations sont d�etermin�ees pour chaque ccd. Pour les ccd
5 et 6, on utilise des �etoiles standard dont on compare le ux en adu �a la magnitude
apparente. Pour les autres ccd, les relations de calibration sont calcul�ees au moyen des
relations d'intercalibration avec le ccd 5, obtenues en mesurant le fond de ciel. Nous
estimons ensuite l'absorption Galactique qui a�ecte les galaxies et les supernovae. Les
relations de calibrations obtenues sont v�eri��ees en comparant la magnitude R-Cousins
mesur�ee par eros corrig�ee de l'absorption Galactqiue �a celle propos�ee par le relev�e �a
grand champ The Las Campanas Redshift survey ([Shectman et al., 1996]) pour certaines
galaxies de nos champs.

Nous exposons dans cette section les calibrations des champs de recherche de la cam-
pagne d'octobre-novembre 1997.

Comparaisons des calibrations du champ 1- CCD5 et 6 : 10-11/1998
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Fig. 6.1 { D�etermination des coe�cients de calibration avEros et bvEros . En ordonn�ee est

port�ee la quantit�e vEros � Rc, o�u Rc est la magnitude R-Cousins de l'�etoile, et vEros =
�2:5 log (NBadu

=tpose), NBadu
d�esignant le nombre d'adu mesur�e pendant le temps de pose

tpose dans la voie bleue (B). En abscisse est port�ee la couleur de l'�etoile : V � Rc, o�u V

est la magnitude V-Johnson. La droite ajust�ee sur cette distribution permet de mesurer

les coe�cients de la relation vEros = Rc + avEros � (V �Rc) + bvEros .
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Champ de calibration 1 - CCD 5: 10-11/1998
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Champ de calibration 1 - CCD 6: 10-11/1998
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Comparaisons des calibrations du champ 1- CCD5 et 6 : 10-11/1997
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Fig. 6.2 { En haut: distributions des coe�cients de calibrations vEros = Rc + avEros �
(V � Rc) + bvEros . La \magnitude" vEros est d�e�nie par: vEros = �2:5 log (NBadu

=tpose) o�u
NB d�esigne le nombre d'adu mesur�e pendant le temps de pose tpose dans la voie bleue.

Les hachures correspondent �a des probl�emes d'obturateur, pendant lesquels le temps de

pose r�eel est plus grand que les 40 secondes initialement choisies. Les constantes bvEros
mesur�ees ind�ependamment sur les 2 ccd du champ de calibration num�ero 1 sont bien

corr�el�ees (�gure du bas): la dispersion observ�ee sur les 4 �gures du haut est dûe �a la

modi�cation de l'absorption au jour le jour.
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Evolution du rapport des fonds de ciel CCD 1 - CCD 5 bleu: 10-11/1998
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Fig. 6.3 { Variation du rapport entre le fond de ciel sur le ccd B1 et le fond de ciel sur

le ccd B5, mesur�es tous deux en adu sur les images bleues. La date est indiqu�ee par la

quantit�e: 10000� dernier chi�re de l'ann�ee + 1000�mois+ jour. Ce rapport est stable �a

mieux que 5 % et permet d'inter-calibrer les deux ccd.
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Intercalibration CCD 0, CCD 1, CCD 5 bleue
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Intercalibration CCD 2, CCD 3, CCD 5 bleue
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Intercalibration CCD 4, CCD 6, CCD 5 bleue
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Fig. 6.4 { Distribution du rapport entre le fond de ciel sur le ccd Bi et le fond de ciel sur

le ccd B5 (en adu) pour les ccd i = 0, 1, 2, 3, 4, 6. La pr�ecision atteinte est inf�erieure

�a 5 %. On remarquera que le ccd B6 n'est pas aussi stable que les autres ccd, ce qui ne

prête pas �a cons�equence puisque le ccd 6 est calibr�e ind�ependemment du ccd 5 avec les

�etoiles de [Landolt, 1992].
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Intercalibration CCD 0, CCD 1, CCD 5 rouge
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Intercalibration CCD 3, CCD 4, CCD 5 rouge
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Fig. 6.5 { Distribution du rapport entre le fond de ciel sur les ccd Ri et le fond de ciel

sur le ccd R5 (en adu) pour les ccd i = 0, 1, 3, 4. La pr�ecision atteinte est meilleure

que 1 %.
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6.2.1 Calibration des ccd 5 et 6

Pour calibrer les images, un ou deux champs de calibration 1 ont �et�e syst�ematiquement
observ�es en d�ebut et en �n de la p�eriode d'observation (qui dure de une �a deux heures par
nuit) des champs de d�etection de supernovae. Ces champs de calibration, dits \champs
de Landolt", sont d�e�nis de mani�ere �a ce que le ccd 5 et le ccd 6 contiennent chacun
une dizaine d'�etoiles du catalogue de [Landolt, 1992], qui propose un total de 526 �etoiles
de r�ef�erence situ�ees �a l'�equateur c�eleste et mesur�ees dans les �ltres standard UBVRI. Les
formules de calibration permettent de transformer en magnitudes standard V-Johnson V

et R-Cousins Rc le nombre d'adu NBadu
et NRadu

mesur�es dans la voie bleue et la voie
rouge d'eros pendant un temps de pose tpose en secondes le jour des observations. Le
formalisme adopt�e est le suivant:

vEros = �2:5 log
�
NBadu

tpose

�
(6.21)

rEros = �2:5 log
�
NRadu

tpose

�
(6.22)

Nous parlerons par la suite des magnitudes vEros et rEros, même si cette d�enomination ne
respecte pas les conventions astronomiques qui veulent que toutes les magnitudes soient
�egales pour une �etoile de type A0. Ces magnitudes eros se transforment en magnitudes
standard selon:

V = vEros + aV � (vEros � rEros) + bV (6.23)

Rc = vEros + aRc � (vEros � rEros) + bRc (6.24)

En retour, les magnitudes standard sont transform�ees en ux eros en adu dans la voie
bleue par:

vEros = Rc + avEros � (V �Rc) + bvEros (6.25)

La mesure des param�etres a et b est e�ectu�ee en ajustant une relation lin�eaire entre les
ux eros et les ux mesur�es par [Landolt, 1992] (�gure 6.1). Cela n�ecessite d'associer la
liste des �etoiles mesur�ees sur les images eros �a la liste d'�etoiles propos�ees en coordonn�ees
�equatoriales par [Landolt, 1992]. L'association directe est di�cile car il y a peu d'�etoiles
Landolt sur les champs eros. On calcule alors dans un premier temps les coordonn�ees
�equatoriales des �etoiles d�etect�ees par eros en associant leur catalogue avec les catalogues
d'�etoiles de l'Obervatoire Naval des Etats-Unis (U.S. Naval Observatory ou USNO 2), pour
ensuite les comparer �a celles des �etoiles de Landolt.
La mesure des param�etres a et b d�epend des conditions atmosph�eriques, donc de la

date �a laquelle elle a �et�e e�ectu�ee (�gure 6.2). L'erreur sur leur mesure est domin�ee par le
manque de statistique dû au nombre r�eduit d'�etoiles Landolt disponibles sur un ccd. En

1. Les coordonn�ees des champs de calibration sont: � = 00h5500300, � = +1�1502000 (champ 1) et

� = 03h5500300, � = +0�2702000 (champ 2).

2. Les catalogues du USNO sont disponibles sur la toile �a l'adresse http==psyche:usno:navy:mil=pmm.

La pr�ecision astrom�etrique du catalogue USNO est meilleure que 1", soit 2 pixels. Il y a environ 100 �etoiles

USNO par ccd d'une image eros.
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�gure 6.2 sont pr�esent�ees les mesures de avEros et bvEros e�ectu�ees pendant les campagnes
de l'automne 1997.
La calibration moyenne (moyenn�ee sur tous les champs et les ccd 5 et 6 pour avEros, et

moyenn�ee sur tous les champs mais calcul�ee par ccd pour bvEros) adopt�ee pour les ccd 5
et 6 pendant les campagnes de l'automne 1997 est de :

ccd 5 octobre - novembre 1997 (6.26)

V = vEros + 0:49� (vEros � rEros) + 23:09

Rc = vEros�0:41� (vEros � rEros) + 22:49

vEros = Rc + 0:47 � (V �Rc)�22:73 (6.27)

ccd 6 octobre - novembre 1997

V = vEros + 0:49� (vEros � rEros) + 23:06 (6.28)

Rc = vEros�0:41� (vEros � rEros) + 22:45

vEros = Rc + 0:47 � (V �Rc)�22:75 (6.29)

Notons que le domaine de couleur des �etoiles utilis�ees pour �etablir ces relations de
calibration, s'il s'�etend jusqu'�a V � Rc � 0:25, di��ere du domaine de couleur des su-
pernovae de type Ia, pr�es du maximum et dans leur r�ef�erentiel propre. Elles sont plus
bleues: V � Rc � 0:05 vers le maximum ([Riess et al., 1996a]). Cependant, nous faisons
ici l'approximation que ces relations de calibrations continuent �a être valides pour les
supernovae: comme nous le verrons par la suite, la couleur V � Rc moyenne des super-
novae d�etectables, grâce au rougissement dû au d�ecalage vers le rouge et �a la d�etection
�a un instant di��erent du maximum, se situe dans l'intervalle de validit�e des relations de
calibration.

6.2.2 Intercalibration des ccd

Pour �etendre la calibration des ccd 5 et 6 aux autres ccd, une calibration inter-ccd
a �et�e r�ealis�ee. Pour cela, les valeurs des fonds de ciel des ccd d'une même image sont
compar�ees. Dans les champs choisis, loin de toute pollution lumineuse, la brillance de
surface du ciel est uniforme sur les ccd de l'image. La variation de cette calibration relative
en fonction de la date est pr�esent�ee en �gure 6.3. Les valeurs moyennes des coe�cients
d'intercalibration, dont les distributions sont indiqu�ees en �gure 6.4 sont propos�ees dans
le tableau 6.1. On notera que le ccd 7 bleu n'est pas pris en compte pendant la campagne
de l'automne 1997, pour cause de probl�emes �electroniques. Le ccd 2 rouge est quant �a
lui hors d'usage depuis le d�ebut de l'exp�erience.

6.2.3 Calibration des ccd

Les coe�cients de calibration adopt�es pour chaque ccd pour la campagne d'observation
de l'automne 1997 sont calcul�es �a partir des calibration des ccd 5, 6 et des relations
d'intercalibration. Ils sont pr�esent�es dans le tableau 6.2.
Ces relations sont des relations moyennes, �etablies pour les donn�ees d'octobre et no-

vembre 1997.
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ccd Coe�cients d'intercalibration = ccd 5

Bleu Rouge
0 1.116 1.005
1 0.867 1.121
2 1.128 |
3 1.045 0.994
4 1.054 0.949
5 1. 1.
6 1.005 0.877

Tab. 6.1 { Inter-calibration des ccd par rapport au ccd 5 pour les ccd de la cam�era

bleue et ceux de la cam�era rouge.

6.2.4 Extinction Galactique

Les supernovae et les galaxies subissent une extinction Galactique le long de leur ligne
de vis�ee. Nous utilisons pour la quanti�er la cartographie de [Schlegel et al., 1998] r�ealis�ee
�a partir des cartes �a 100�m et 240�m de cobe/dirbe et �a 100�m de iras/issa. Ces
cartes permettent de pr�edire le rougissement �a mieux que 16 %.

Extinction champs octobre 97
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Fig. 6.6 { Extinction Galactique en V et R calcul�ee en utilisant la carte de

[Schlegel et al., 1998] pour les champs de recherche d'octobre 1997. On constate qu'elle

est faible, de l'ordre de � 0:05 magnitude en moyenne.

La taille du pixel des cartes utilis�ees, �egale �a 2:40 � 2:40, est bien inf�erieure �a celle de
la mosa��que des 8 ccd: 400 � 800. La valeur de l'exc�es de couleur E(B � V ) est toutefois
tr�es uniforme sur un même champ: l'�ecart type de sa distribution y est de 11%. De plus,
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Coe�cients de Calibration

octobre - novembre 1997

V = vEros + aV � (vEros � rEros) + bV
ccd aV bV
0 0.49 23.26
1 0.49 22.80
3 0.49 23.16
4 0.49 23.20
5 0.49 23.09
6 0.49 23.06

Rc = vEros + aRc � (vEros � rEros) + bRc
ccd aRc bRc
0 -0.41 22.56
1 -0.41 22.45
3 -0.41 22.51
4 -0.41 22.50
5 -0.41 22.49
6 -0.41 22.45

vEros = Rc + avEros � (V �Rc) + bvEros
ccd avEros bvEros
0 0.47 -22.85
1 0.47 -22.57
3 0.47 -22.78
4 0.47 -22.79
5 0.47 -22.73
6 0.47 -22.75

Tab. 6.2 { Coe�cients de calibration des ccd pour la campagne d'octobre 1997.

la moyenne, sur tous les champs, de la di��erence entre la valeur moyenne sur la mosa��que
et la valeur au centre de la mosa��que de l'exc�es de couleur est de 0.3 % et l'�ecart type de
cette même distribution est de 8%. C'est pourquoi nous adoptons pour chaque champ la
valeur de l'exc�es de couleur E(B � V ) au centre du champ. L'extinction dans les �ltres
V et Rc est ensuite calcul�ee en utilisant les relations propos�ees par [Schlegel et al., 1998]:

A(V ) = 3:315 � E(B � V ) (6.30)

A(Rc) = 2:673 � E(B � V ) (6.31)

La distribution des extinctions Galactiques AV et AR pour les champs de recherche
d'octobre 1997 (de latitude galactique moyenne < b >� �70�) est indiqu�ee en �gure 6.6:
elle est d'environ� 0:05mag. Pour les champs de recherche de novembre 1997 (�gure 6.7),
la latitude galactique < b >� �50� est plus faible, et l'extinction y est plus importante :
elle est �egale en moyenne �a � 0:3mag.
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Extinction champs novembre 97
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Fig. 6.7 { Extinction Galactique en V et R calcul�ee en utilisant la carte de

[Schlegel et al., 1998] pour les champs de recherche de novembre 1997. Elle est plus im-

portante (� 0:3 mag) que sur les champs de recherche d'octobre 1997 (�gure 6.6): les

champs de novembre 1997 sont situ�es en moyenne �a une latitude galactique de � �50�
au lieu de � �70� pour les champs d'octobre.

6.2.5 Comparaison des magnitudes Rc(lcrs) et Rc(eros)

Les champs de recherche de supernovae de la campagne d'octobre 1997 co��ncident avec
une partie des champs �etudi�es par le projet de relev�e �a grand champ The Las Campanas

Redshift Survey ou lcrs ([Shectman et al., 1996]). Ce relev�e, relativement complet �a z �
0:1, propose pour chacune des galaxies qu'il a identi��e une magnitude R-Cousins. Nous
pouvons donc la comparer avec la magnitude R-Cousins calcul�ee �a partir des ux en adu
mesur�es par Source Extractor et des calibrations.
Les galaxies sont des sources �etendues, il faut donc pour en int�egrer le ux sur une

image d�e�nir les contours du domaine d'int�egration. Une solution est de choisir comme
contour celui d'une isophote d'un niveau �x�e: on obtient une magnitude isophotale. Source
Extractor corrige la magnitude isophotale en une magnitude totale en mod�elisant le pro�l
de l'objet par une gaussienne: cette technique permet de mesurer le ux total d'une
galaxie jusqu'�a Rc � 24 ([Bertin et al., 1996]). Les magnitudes du lcrs sont en revanche
isophotales. Pour convertir les magnitudes lcrs en magnitudes totales, [Lin et al., 1996]
proposent la relation:

magnitudes lcrs : Rc(totale) � Rc(isophotale)� 0:25 (6.32)

On s'attend donc �a ce que les magnitudes RcEROS et RcLCRS soit reli�ees par:

RcLCRS � RcEROS + C (6.33)

C � 0:25 (6.34)
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et que ce d�ecalage soit ind�ependant du ccd. La magnitude apparente RcLCRS propos�ee
par le lcrs n'est pas corrig�ee de l'absorption galactique. Celle-ci ne doit donc pas in-
tervenir dans la relation 6.34. Cependant, nous souhaitons pouvoir utiliser cette relation,
qui permet d'aligner l'�echelle des magnitudes eros sur celle du lcrs, pour des galaxies
appartenant �a des champs di��erents de ceux du lcrs, et dont l'absorption varie. C'est
pourquoi nous incluons l'absorption galactique dans la relation 6.34:

RcLCRS � RcEROS �A(Rc) + C (6.35)

L'histogramme des di��erences entre les magnitudes RcLCRS donn�ees par le lcrs et les
magnitudes RcEROS�A(Rc) mesur�ees sur les images eros est pr�esent�e en �gure 6.8 pour
tous les ccd. Pour les champs de recherche de la campagne d'octobre 1997 utilis�es pour
cette �etude, l'absorption vaut en moyene A(Rc) � 0:05. La constante C doit donc être
de l'ordre de C � 0:3, ce qui est e�ectivement le cas. De plus, la moyenne de C sur les
galaxies d'un ccd varie peu d'un ccd �a un autre (voir tableau 6.3), et l'�ecart type de sa
distribution par ccd est de � 5%. La m�ethode d'intercalibration des ccd en est valid�ee.
La dispersion de la distribution de C pour les galaxies d'un même ccd est par contre assez
�elev�ee, mais n'est pas corr�el�ee avec la couleur de l'objet (�gure 6.9). Elle est compatible
avec la r�esolution de 15 % annonc�ee par le lcrs ([Shectman et al., 1996]) ajout�ee aux
variations au jour le jour des calibrations par rapport �a la calibration moyenne adopt�ee.

6.3 Contrôle de l'�echantillon de galaxies utilis�ees -

tirage du d�ecalage vers le rouge

La premi�ere tâche �a e�ectuer est d'identi�er sur les images les galaxies dans lesquelles
nous simulerons des supernovae. Parce que nous sommerons ensuite sur cette population,
il est important de contrôler que le comptage de galaxies en magnitude ainsi obtenu est
compatible avec les comptages publi�es, ou th�eorique. La seconde tâche est d'attribuer �a
chacune de ces galaxies un d�ecalage vers le rouge. Nous utiliserons �a cet e�et la relation
6.5 de la section 6.1.1 en adoptant la fonction de luminosit�e du lcrs (�equations 6.6, 6.8,
6.9, 6.9). La distribution de d�ecalage vers le rouge obtenue sera ensuite v�eri��ee en utilisant
le catalogue de d�ecalage vers le rouge du lcrs.
Cette �etude est e�ectu�ee sur les 52 champs di��erents observ�es pendant la campagne

d'octobre. Parmis ceux-ci, 28 champs sont communs (parfois en partie) �a ceux du lcrs .

6.3.1 Identi�cation des galaxies

Les galaxies sont s�electionn�ees en utilisant la classi�cation propos�ee par Source Extrac-
tor ([Bertin et al., 1996]), qui attribue �a chaque objet un coe�cient appel�e class star
entre 0 et 1. Les valeurs proches de 0 caract�erisent une galaxie, et les valeurs proches de 1
une �etoile. Une valeur proche de 0.5 d�enote d'un cas douteux. La classi�cation est r�ealis�ee
par un r�eseau neuronal entrâ�n�e sur des images simul�ees qui utilise les aires des isophotes
et la valeur du pixel maximal de l'objet.
L'e�cacit�e de cette classi�cation d�epend de la magnitude de l'objet et de la PSF. Les

distorsions de la PSF sur le bord de la cam�era pertubent le syst�eme de classi�cation. En
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CCD 0 - comparaison des magnitudes EROS et LCRS
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CCD 1 - comparaison des magnitudes EROS et LCRS
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CCD 3 - comparaison des magnitudes EROS et LCRS
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Fig. 6.8 { Distribution des di��erences de magnitudes mesur�ees pour les galaxies lcrs

par eros et par le lcrs. Il y a un d�ecalage syst�ematique d'environ � 0:25 magnitudes.

Ce d�ecalage est de l'ordre de la correction 6.32 propos�ee par [Lin et al., 1996]. De plus,

il est pratiquement constant d'un ccd �a un autre: ce constat valide l'intercalibration des

ccd. La dispersion est toutefois importante. Remarquons qu'apr�es v�eri�cation visuelle,

on constate que les objets pour lesquels RcEROS � RcLCRS & 0:5 sont des galaxies proches

d'une galaxie compagnon, ce qui conduit �a une mauvaise identi�cation. L'objet double peut

être aussi r�esolu en deux composantes par Source Extractor, mais non par le lcrs .
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Fig. 6.9 { Di��erences entre la magnitude R-Cousins donn�ee par le lcrs RcLCRS et

RcEROS, celle calcul�ee �a partir des ux mesur�es sur les images eros, en fonction de la

couleur vEros � rEros. L'absence de corr�elation montre que la dispersion de la distribution

de RcEROS �RcLCRS n'est pas dûe �a une mauvaise estimation de la couleur.
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Fig. 6.10 { Distribution du coe�cient class star en fonction de la magnitude vEros, qui

mesure simplement le nombre d'ADU de l'objet sur l'image pour les ccd 5 et 6. class

star attribue une valeur proche de 0 aux galaxies et une valeur proche de 1 aux �etoiles.

Les cas douteux se voient attribuer une valeur proche de 0.5. On constate

que la s�egr�egation �etoile-galaxie fonctionne bien jusqu'�a vEros � �3:3, qui correspond
ici �a une magnitude R-Cousins eros Rc � 19:15. Cependant, pour le ccd 5, l'examen

visuel (en les regardant directement sur l'image) des objets class�es entre 0.5 et 0.95 dans

ce domaine de magnitude, conduit �a les identi�er comme galaxies. Pour le ccd 5, la

fronti�ere (indiqu�ee en pointill�es) �etoile-galaxie est donc situ�ee �a class star = 0:95. Par
contre, pour un ccd de bord comme le ccd 6, les distorsions de la PSF gênent le syst�eme

de classi�cation, et les v�eri�cations visuelles des objets impliquent d'imposer une limite

plus s�ev�ere �a class star = 0:5. Ces deux coupures di��erentes sur class star sont

sugg�er�ees par la v�eri�cation visuelle directe sur les images.
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Fig. 6.11 { Distribution du coe�cient class star sur tous les ccd des champs de re-

cherche d'octobre 1997 pour les objets de magnitude vEros � �3:3.
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Fig. 6.12 { Distribution du coe�cient class star en fonction de la magnitude vEros
pour tous les ccd. La limite vEroslim � �3:3 au-del�a de laquelle la classi�cation �etoile-

galaxie n'est plus �able est indiqu�ee en trait plein. En pointill�e, on a trac�e la valeur

maximale du coe�cient class star en de�c�a de laquelle on identi�e les objets aux ga-

laxies: class starlim = 0:95 pour les ccd centraux (ccd 3, 4, 5) de la cam�era, et

class starlim = 0:5 pour les ccd de bord (ccd 0, 1, 6). Les objets s�electionn�es comme

galaxie par le crit�ere S1 veri�ent vEros � vEroslim et class star � class starlim.
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Fig. 6.13 { Distribution du coe�cient class star en fonction de la magnitude vEros: les

galaxies lcrs sont indiqu�ees par des �etoiles. Sur le ccd 5, la distribution de class star

s'�etend jusqu�a 0:95, les objets lcrs situ�es au-del�a pourraient être des �etoiles. Sur le ccd 6,
la distribution est concentr�ee dans le domaine [0:; 0:5]. Les limites d�e�nissant la population
de galaxies s�electionn�ees par le crit�ere S1 sont indiqu�ees en trait plein (vEros � �3:3) et
en pointill�es (class star � 0:95 sur le ccd 5, class star � 0:5 sur le ccd 6).
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Fig. 6.14 { Distribution du coe�cient class star sur tous les ccd pour les galaxies

identi��ees par le lcrs . Sur les trois ccd centraux, une partie des galaxies lcrs ont

un coe�cient class star �elev�e. Ce ph�enom�ene n'est pas observ�e sur les ccd de bord.

Quelques galaxies lcrs ont un coe�cient �egal �a 1: au vu de leur examen visuel sur les

images, ce pourrait être des �etoiles.
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Fig. 6.15 { Distribution du coe�cient class star en fonction de la magnitude vEros pour

les galaxies lcrs pour tous les ccd. Il est frappant de constater que cette distribution

est identique sur les ccd centraux (3, 4 et 5): le domaine de valeur du coe�cient class

star s'�etend jusqu'�a 0:95. De même, pour tous les ccd de bord, le domaine de valeur

du coe�cient est limit�e �a class star = 0:5. Cette homog�en�eit�e permet d'imposer les

crit�eres de s�election des galaxies du ccd 5 aux ccd du centre, et ceux du ccd 6 aux ccd

du bord. Les limites correspondant au crit�ere de s�election S1 sont indiqu�ees en trait plein

(vEros � �3:3) et en pointill�es (class star � 0:95 sur le ccd 5, class star � 0:5 sur

le ccd 6).
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Fig. 6.16 { Distribution pour les ccd 5 et 6 de la brillance de surface centrale en fonction

de la magnitude vEros mesurant le nombre d'adu de l'objet sur l'image. Pour les �etoiles,

cette relation est lin�eaire. Par rapport aux �etoiles, les galaxies ont proportionellement une

brillance de surface plus faible pour un même ux F : elles sont distribu�ees au dessus de

la droite. Les objets s�electionn�es comme galaxies par la condition S1 sont trac�es avec un

marqueur plus �epais. La magnitude seuil du crit�ere de s�election S1, vEros � �3:3, est
indiqu�ee en trait plein. Les �etoiles satur�ees sont situ�ees en bas �a gauche du diagramme.
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Fig. 6.17 { Distribution de la brillance de surface centrale en fonction de la magnitude

vEros pour tous les ccd. Les objets s�electionn�es comme galaxie par le crit�ere S1 sont e�ecti-

vement situ�es dans le domaine des galaxies, au dessus de la droite de pente 1 correspondant

aux �etoiles.
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Fig. 6.18 { Pour tous les ccd, distribution de la di��erence entre vEros et la brillance

de surface centrale | vEros + 2:5 log(A) | pour tous les objets (trait plein), les objets

s�electionn�es comme galaxies par S1 (tirets) et les galaxies lcrs (en hachures). La coupure

S1 s�electionne donc bien le pic des galaxies.
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�gure 6.10 sont pr�esent�ees la distribution du coe�cient class star en fonction de la
magnitude vEros de l'objet pour un ccd central (le ccd 5) et un ccd de bord, le ccd 6.
On y constate que les objets dont le ux en nombre d'adu est tel que vEros > �3:3 ne
sont plus classi��es par class star. La distribution de class star sur tous les ccd pour
les objets de magnitude vEros � �3:3 est pr�esent�ee en �gure 6.11.
A une magnitude vEros � �3:3, les objets sont classi��es vers 0 ou 1. Cette magnitude

correspond �a une magnitude R-Cousins eros RcEROS . 19:15. Les objets pour lesquels
vEros � �3:3 et class star 2 [0:; 0:5] peuvent donc être identi��es comme galaxies.
Cependant, sur les ccd centraux (ccd 3, 4 et 5), la v�eri�cation visuelle sur les images
des objets pour lesquels class star 2 [0:5; 0:95] montre que ce sont aussi des galaxies.
Par contre, sur les ccd de bord de cam�era (ccd 0, 1 et 6) o�u les distorsions de psf sont
importantes, les objets de class star 2 [0:5; 0:95] ne semblent pas (apr�es inspection des
objets sur les images) êtres des galaxies. Ceci conduit �a adopter la limite conservatrice �a
0:5.
Les galaxies lcrs pr�esentes sur les champs eros sont port�ees dans le diagramme vEros�

class star en �gure 6.13. On constate que sur le ccd 5, les galaxies lcrs ont un
coe�cient class star qui atteint 0:95. Les \galaxies" lcrs pour lesquelles class star
> 0:95, pourraient, au vu de leur examen visuel, être des �etoiles. Par contre, sur les ccd 6,
la distribution du coe�cient class star pour les galaxies du lcrs est concentr�ee avant
class star < 0:5. La distribution de class star pour les galaxies lcrs est pr�esent�ee
pour tous les ccd en �gure 6.14.
Les diagrammes magnitude-class star de tous les ccd sont regroup�es en �gure 6.12

pour les objets eros et en �gure 6.15 pour les galaxies lcrs. Remarquons que sur les 3 ccd
centraux, la distribution du coe�cient class star pour les galaxies lcrs est identique:
elle s'�etend jusqu'�a class star = 0:95. Cette distribution a aussi un comportemnent
homog�ene sur les ccd de bord.
Nous adoptons en cons�equence la classi�cation suivante pour tous les ccd:

Crit�ere de s�election des galaxies S1: (6.36)

ccd 3, 4, 5: vEros � �3:3 et class star � 0:95

ccd 0, 1, 6: vEros � �3:3 et class star � 0:5

Ce crit�ere s�electionne comme galaxie environ � 500 objets par degr�e carr�e. Les objets
pour lesquels vEros > �3:3 sont cependant conserv�es pour la simulation, a�n de pouvoir
r�e�evaluer le crit�ere de s�election si besoin. Ainsi, on peut choisir de les �eliminer de l'analyse,
ou d'en conserver une partie en leur attribuant un poids p fractionnaire. Pour des raisons
de temps de calcul, seul un vingti�eme de ces objets (s�electionn�es au hasard) sera utilis�e
dans la simulation.

Galaxies?? vEros > �3:3 class star � 1: (6.37)

Un autre crit�ere permet de s'assurer que la population s�electionn�ee est identique �a celle
des galaxies: l'�etude de la distribution de la brillance de surface par rapport au ux de
l'objet. Nous adopterons ici la d�e�nition suivante de la brillance de surface:

brillance de surface = �2:5 log(AADU);
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CCD 6 - classification étoiles - galaxies
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Fig. 6.19 { Distribution de la brillance de surface centrale en fonction de la magnitude

vEros pour les ccd 5 et 6: les galaxies lcrs sont indiqu�ees par des �etoiles. Elles sont e�ecti-

vement situ�ees dans le domaine attribu�e aux galaxies, au dessus de la droite correspondant

aux �etoiles.
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CCD 3 - classification étoiles - galaxies
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CCD 4 - classification étoiles - galaxies
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CCD 6 - classification étoiles - galaxies
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Fig. 6.20 { Pour tous les ccd, distribution de la brillance de surface centrale en fonction

de la magnitude vEros: les galaxies lcrs sont indiqu�ees par des �etoiles. Sur tous les ccd

les galaxies lcrs sont situ�ees au dessus de la droite correspondant aux �etoiles.
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o�u A est l'amplitude de l'objet d�e�nie au chapitre 4 en �gure 4.37. Pour les �etoiles (voir
chapitre 4), le ux F et l'amplitudeA sont reli�es par F � A�2��2seeing. Dans un diagramme
brillance de surface�vEros, les �etoiles se r�epartissent donc selon une droite de pente �egale
�a 1 si le seeing est relativement constant. Par contre, pour les galaxies, la brillance de
surface est proportionnellement plus faible pour un ux plus grand. Dans le diagramme
brillance de surface� vEros, les galaxies se situent donc au dessus de cette droite. Notons
toutefois que les variations de seeing �a travers la cam�era et parmi les champs consid�er�es
ont pour e�et d'\�epaissir" cette droite, en en faisant varier le pied. De plus, cette technique
de distinction est moins performante quand l'objet est faible, i.e. de magnitude �elev�ee.
Ce diagramme est pr�esent�e en �gure 6.16 pour les objets eros du ccd 5 et ccd 6.

On constate que la population s�electionn�ee par le crit�eres S1 se situe au dessus de la
droite des �etoiles. Il en est de même pour les galaxies lcrs (�gure 6.19). Les diagrammes
magnitude-brillance de surface de tous les ccd sont indiqu�es en �gure 6.17 pour les objets
eros et en �gure 6.20 pour les galaxies lcrs.
On a trac�e de plus sur la �gure 6.18 la distribution des di��erences entre magnitudes

eros et brillance de surface pour tous les objets eros, pour les objets identi��es comme
galaxies par le crit�ere S1 et pour les galaxies lcrs . La distribution obtenue pour tous les
objets pr�esente deux pics, l'un correspondant aux �etoiles, l'autre aux galaxies. Bien que
les deux pics ne soient pas complêtement s�epar�es, il est clair, par comparaison avec les
galaxies lcrs que les objets s�electionn�es par S1 correspondent e�ectivement au pic des
galaxies.
En�n, mentionnons que 90% des galaxies lcrs dont le d�ecalage vers le rouge a �et�e

mesur�e (ce qui en garantit l'authenticit�e) sont s�electionn�ees par S1. R�eciproquement, 95%
des objets class�es par S1 de magnitude inf�erieure �a vEros = �4:5 sont des galaxies lcrs.
Les galaxies �etant identi��ees par le crit�ere S1 et leur magnitude mesur�ee, nous obtenons

par cons�equent un comptages de galaxies en magnitude que nous allons soumettre �a divers
tests a�n de v�eri�er notre classi�cation.

6.3.2 Comparaison aux comptages de galaxies

Les comptages en magnitude d'eros sont e�ectu�es pour chaque ccd: ils sont moyenn�es
sur les 52 champs (di��erents) observ�es en octobre 1997. Les objets situ�es sur les zones
inutilisables du ccd sont �elimin�es des catalogues. Le comptage est ensuite renormalis�e �a 1
degr�e carr�e. Ainsi, pour chaque ccd, la surface e�ective utilis�ee pour r�ealiser le comptage
est de � (52=8) � 6:5 degr�es carr�es.
Nos comptages sont r�ealis�es en magnitude totale. Les magnitudes vEros et rEros sont

converties en magnitude R-Cousins au moyen des relations de calibration pr�esent�ees dans
le tableau 6.2. Nous ne corrigons pas la magnitude eros de l'absorption, car nous pr�esen-
tons sur un même diagramme tous les objets identi��es sur les champs (�etoiles, qu'on ne
corrige pas de l'absorption galactqiue, et galaxies) et les objets class�es comme galaxies.
Pour v�eri�er la classi�cation des galaxies, on compare les comptages en magnitude

d'eros aux comptages publi�es ainsi qu'�a une mod�elisation de comptage th�eorique. On
applique aux comptages de galaxies th�eoriques et exp�erimentaux (corrig�es par les auteurs
des e�ets de l'absorption galactique) une absorption moyenne A(Rc) = 0:05 mag.
Nous utilisons les comptages de galaxies brillantes de [Bertin et al., 1997], [Picard, 1991]

et [Weir et al., 1995]. Le comptage de [Bertin et al., 1997] est e�ectu�e en magnitude to-
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CCD 6 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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Fig. 6.21 { Comparaison des comptages en magnitude par degr�e carr�e pour: 1) tous

les objets d�etect�es sur les images eros (histogramme en trait pointill�e); 2) les objets

d�etect�es sur les images eros class�es comme galaxies par les coupures S1 et 6.37 (histo-

gramme en trait plein); 3) les objets d�etect�es sur les images eros class�es comme galaxies

par le crit�ere S1 (histogramme hachur�e); 4) les comptages en magnitude R-Cousins de

[Bertin et al., 1997] (�etoiles); 5) les comptages en magnitude (convertie en R-Cousins)

de [Picard, 1991] dans l'h�emisph�ere Nord (trait plein) et l'h�emisph�ere Sud (trait tiret�e);

6) les comptages en magnitude (convertie en R-Cousins) de [Weir et al., 1995] (points-

tirets); 7) une mod�elisation de comptage th�eorique utilisant la fonction de Schechter du

lcrs ([Lin et al., 1996]) et un mod�ele cosmologique o�u (
M 0; 
�0) = (0:3; 0:) (points).
On constate un bon accord g�en�eral dans le domaine vEros � �3:3 (Rc � 19:5). La norma-
lisation de fonction de Schechter du lcrs est par contre inf�erieure �a celle des comptages

pr�esent�es. Les comptages 4, 5 et 6 proviennent de [Fioc (communication priv�ee), 1997].
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CCD 1 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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CCD 3 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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CCD 4 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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CCD 6 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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Fig. 6.22 { Comparaison des comptages d'objets en magnitude eros par degr�e carr�e avec

les comptages de galaxies de [Bertin et al., 1997], [Picard, 1991] et [Weir et al., 1995] et

une mod�elisation th�eorique de comptage utilisant la fonction de luminosit�e mesur�ee par

le lcrs ([Lin et al., 1996]). La l�egende est semblable �a celle de la �gure 6.21.
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tale R-Cousins dans le domaine 15 < Rc < 19:5 sur des plaques photographiques num�e-
ris�ees prises au t�elescope de 1 m du CERGA 3, et des copies de plaques photographiques
des relev�es ESO et SERC 4. Les comptages de [Picard, 1991] et [Weir et al., 1995] sont
r�ealis�es en r-Gunn. Ils utilisent respectivement 16 et 4 plaques photographiques (di��e-
rentes) num�eris�ees du relev�e �a grand champ POSS-II 5. Le relev�e de [Picard, 1991] est
complet �a r = 19. [Picard, 1991] observe une di��erence de 30 % entre les comptages
qu'il a e�ectu�e dans les h�emisph�eres Nord et Sud Galactiques. [Weir et al., 1995] n'ob-
servent pas de ph�enom�ene similaire. Le domaine en magnitude de leur relev�e est compris
entre r = 16:5 et r = 19:5. Il est n�ecessaire de convertir les magnitudes des comptages
[Picard, 1991] et [Weir et al., 1995] en magnitude totale Rc. Ce travail a �et�e r�ealis�e par
[Fioc (communication priv�ee), 1997].
Nous pouvons aussi mod�eliser les comptages en magnitude apparente en combinant

dVc=dzd!, la densit�e de galaxie par unit�e de d�ecalage vers le rouge et par degr�e carr�e
pr�edite par un mod�ele cosmologique (
M0; 
�0), �a la fonction de luminosit�e dNgal=dL de
Schechter d�ecrivant la distribution en magnitude absolue des galaxies. Nous adoptons la
loi de Schechter du lcrs (�equations 6.6, 6.8, 6.9, 6.9). Dans l'hypoth�ese d'un nombre de
galaxies constant par unit�e de volume comobile, le mod�ele th�eorique de comptage (par
degr�e carr�e) s'�ecrit:

dNgal

dm
=

Z 1

z=0

dVc

dzd!
(z)

dNgal

dM
(m� �L(z)�Kgal(z))dz (6.38)

Nous adoptons ici pour les param�etres cosmologiques les valeurs (
M 0; 
�0) = (0:3; 0).
L'�echelle des magnitudes lcrs est recal�ee sur l'�echelle des magnitudes eros en la trans-
latant d'une correction �m = 0:25 mag, �a laquelle s'ajoute l'absorption moyenne des
champs de recherche utilis�es pour cette �etude. La correction K est celle utilis�ee par le
lcrs ([Lin et al., 1996]): Kgal(z) = 2:5 log(1 + z). Nous n'adoptons pas de correction
d'�evolution puisque la fonction de luminosit�e du lcrs est mesur�ee sans en tenir compte.
Sur la �gure 6.21 est pr�esent�ee la comparaison entre les comptages eros (crit�ere S1),

les comptages publi�es et le comptage th�eorique pour les objets des ccd 5 et ccd 6.
Jusqu'�a la magnitude limite de s�election des galaxies par le crit�ere S1 (vEros � �3:3),

nous obtenons (en hachur�e) des comptages similaires aux comptages publi�es. La pente est
similaire �a celle du comptage th�eorique, mais la normalisation di��erente peut être caus�ee
par une di��erence de calibration ou de ��.
La comparaison des comptages de galaxies eros aux comptages de [Bertin et al., 1997],

[Picard, 1991] et [Weir et al., 1995] ainsi qu'�a la mod�elisation th�eorique est pr�esent�ee en
�gure 6.22 pour tous les ccd. Ainsi, en adoptant dans le crit�ere S1 une valeur limite
di��erente de class cstar pour les ccd du centre (0:95) et du bord de la cam�era (0:5),
on reproduit bien les comptages de galaxies.

6.3.3 Comparaison aux comptages d'�etoiles

Si le crit�ere S1 permet de s�electionner les galaxies, la population compl�ementaire doit
être compos�ee d'�etoiles ainsi que d'objets trop faibles pour pouvoir d�ecider de leur nature.

3. Pour Centre d'Etudes et de Recherches en G�eodynamique et en Astrom�etrie.

4. Pour Smithsonian Environmental Research Center.

5. Pour Second Palomar Observatory Sky Survey.
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Fig. 6.23 { Comptage th�eorique d'�etoiles en magnitude r�ealis�e en utilisant le mod�ele de

[Bahcall et Soneira, 1984]. L'histogramme obtenu (en tirets) est compar�e, pour le ccd

5, �a la distribution (en pointill�e) en magnitude de tous les objets d�etect�es sur l'image

(par degr�e carr�e) ainsi qu'�a la distribution (en trait plein) des objets v�eri�ant vEros >

�3:3 ou class star > 0:95. Ces objets v�eri�ent le crit�ere compl�ementaire de S1, qui

s�electionne les galaxies. Nous pouvons donc les identi�er comme �etoiles. Le comptage

d'�etoiles ainsi r�ealis�e �a Rc . 19: est en accord avec la pr�ediction du comptage th�eorique.

Notons cependant qu'�a magnitude brillante (Rc � 15:), nous trouvons 30 % d'�etoiles de

plus que ce qui �etait pr�evu par le mod�ele. Cette di��erence ne s'explique pas par les erreurs

statistiques.
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CCD 6 - galaxies EROS et modèle de comptages d’ étoiles

1

10

10 2

10 3

14 15 16 17 18 19 20 21 22 23

Entries           34388

magnitude R c

 d
N

 / 
dm

 / 
de

gr
é 

ca
rr

é

Fig. 6.24 { Comparaison des comptages par degr�e carr�e en magnitude des ccd 5 et 6

pour: 1) tous les objets d�etect�es sur les images eros (histogramme en trait pointill�e);

2) les objets d�etect�es sur les images eros class�es comme galaxies par les coupures S1

et 6.37. (histogramme en trait plein); 3) les objets d�etect�es sur les images eros class�es

comme galaxies par le crit�ere S1 (histogramme hachur�e). L'histogramme en trait tiret�e

est obtenu en soustrayant de l'histogramme 1) les comptages d'�etoiles obtenus �a partir du

mod�ele th�eorique de [Bahcall et Soneira, 1984]. Il doit être en cons�equence (relation 6.39)

similaire �a celui des galaxies s�electionn�ees par S1. L'accord obtenu est correct �a moins de

20 % pour le domaine de magnitude 16 . Rc . 19. Pour une magnitude plus brillante

que Rc = 15, le mod�ele th�eorique de comptage d'�etoiles pr�edit moins d'�etoiles qu'on n'en

voit, ce qui conduit �a pr�edire plus de galaxies que les comptages d'eros.
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CCD 5 - galaxies EROS et modèle de comptages d’ étoiles
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CCD 6 - galaxies EROS et modèle de comptages d’ étoiles
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Fig. 6.25 { Comparaison des comptages par degr�e carr�e en magnitude de tous les ccd

avec le mod�ele de comptage d'�etoiles de [Bahcall et Soneira, 1984]. L'histogramme en trait

tiret�e est obtenu en soustrayant du comptage de tous les objets (en pointill�es) la pr�ediction

de comptage d'�etoiles du mod�ele de [Bahcall et Soneira, 1984]. Il est en accord avec la

distribution en magnitude des objets s�electionn�es comme galaxies �a par S1 (en traits plein

hachur�es), sauf �a magnitude brillante: nous trouvons plus d'�etoiles que le mod�ele n'en

pr�edit.
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Nous pouvons donc r�ealiser un comptage d'�etoiles en magnitude. Ce comptage d'�etoiles
est compar�e au mod�ele de comptage th�eorique de [Bahcall et Soneira, 1984], qui fournit
la densit�e d'�etoiles par degr�e carr�e et par magnitude en fonction des coordonn�ees galac-
tiques du champ. Ainsi, pour chaque champ, la densit�e dN?=dmjth correspondant �a ses
coordonn�ees galactiques est calcul�ee, puis on somme sur les champs et le comptage ainsi
obtenu est renormalis�e �a 1 degr�e carr�e.
En �gure 6.23 est pr�esent�ee la comparaison du comptage th�eorique d'�etoiles ainsi obtenu

avec les comptages d'�etoiles d'eros. Pour une magnitude comprise entre Rc � 16 et
Rc � 19 (qui correspond �a la limite vEros � �3:3 impos�ee par S1), les di��erences observ�ees
sont inf�erieure �a 20 %. Pour les magnitudes Rc � 14�15, l�a o�u les comptages sont domin�es
par les �etoiles, le mod�ele pr�edit moins d'�etoiles que nous n'en voyons.
Le comptage th�eorique d'�etoiles dN?=dmjth: permet de pr�edire quel doit être le comptage

de galaxie d'eros. On doit avoir:

dNgal

dm

����
EROS

=
dNobj:

dm

����
EROS

� dN?

dm

����
th:

(6.39)

L'histogramme en magnitude obtenu en e�ectuant ce calcul pour les ccd 5 et 6 est
pr�esent�e en �gure 6.24 (en tirets) o�u il est compar�e �a l'histogramme de tous les objets
(en pointill�es) et �a celui des objets s�electionn�es comme galaxies. L'accord est r�ealis�e �a
mieux que 20 % dans le domaine de magnitude 16 . Rc . 19. Bien sûr, le d�esaccord �a
magnitude brillante persiste.
Ce même diagramme est pr�esent�e en �gure 6.25 pour tous les ccd. Nous pouvons v�eri�er

que l'accord est g�en�eral dans le domaine 16 . Rc . 19.
Ces v�eri�cations nous am�enent �a conclure que le crit�ere S1 permet de s�electionner

les galaxies �a vEros � �3:3 soit Rc . 19. Au del�a de cette limite en magnitude, il est
vraisemblable que les objets sont au moins pour moiti�e des galaxies. Cependant, du fait
de l'impossibilit�e de les classi�er, ils seront utili�ses pour la simulation (par s�ecurit�e, pour
pouvoir revenir sur la d�e�nition de S1 si besoin est) mais seront �elimin�es lors de l'analyse
du r�esultat de la simulation.
Nous adoptons donc pour la s�election des galaxies hôtes le crit�ere S1: nous e�ectuons en

cons�equence une coupure sur la magnitude de la galaxie hôte vEros � �3:3 soit Rc . 19.

6.3.4 Loi de tirage du d�ecalage vers le rouge

Nous utilisons pour le tirage du d�ecalage vers le rouge des galaxies la loi d�e�nie par
l'�equation 6.5 de la section 6.1.1, que nous rappelons:

p(zjmgal) /
dVc

dz
(z)

dNgal

dM
(Mgal = mgal + �L(z) +Kgal(z)) (6.40)

Nous ne tenons compte que de la correction K puisque nous utilisons la fonction de
luminosit�e de Schechter dNgal=dM mesur�ee par le lcrs:

�� = 0:019h3Mpc�3 (6.41)

� = �0:7
M� = �20:29 + 5 log h
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Correction-K pour galaxies en R
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Fig. 6.26 { Comparaison de la correction K utilis�ee: Kgal(z) = 2:5 log(1 + z) (trait plein
�epais) et des corrections K calcul�ees pour di��erents types de galaxies au moyen du mod�ele

d'�evolution spectrale pegase (Fioc et Rocca-Volmerange, in [Leitherer et al., 1996]): en

trait plein �n, pour une galaxie elliptique, en trait tiret�e pour un galaxie Sbc, et en trait

pointill�e pour un galaxie Sa. L'accord est r�ealis�e �a � 20 % jusqu'�a z � 0:3.
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Fig. 6.27 { Loi de probabilit�e (courbe en trait plein) selon laquelle le tirage est e�ectu�e

(histogramme en trait plein) pour une galaxie de magnitude R-Cousins eros RcEROS =
16:78, corrig�ee en RcEROS�LCRS = 17:03. La magnitude et le d�ecalage vers le rouge donn�es
par le lcrs sont de RcLCRS = 16:89 et zLCRS = 0:114.
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La distribution dVc=dz est celle d'une population de galaxies de densit�e constante par
unit�e de volume comobile: elle ne d�epend donc que du choix des param�etres (
M 0; 
�0) =
(0:3; 0). Elle est donn�ee par l'�equation 2.21 du chapitre 2. Ainsi, p s'�ecrit:

p(zjmgal) /
dV

dz
(z)� 10�0:4�(�+1)�(mgal+�L(z)+Kgal(z)�M�) (6.42)

� exp
�
�10�0:4�(mgal+�L(z)+Kgal(z)�M�)

�
La correction Kgal adopt�ee ici est celle propos�ee par [Lin et al., 1996]:

Kgal = 2:5 log(1 + z) (6.43)

Elle est compar�ee aux corrections calcul�ees au moyen du mod�ele d'�evolution spectral
pegase pour di��erents types de galaxies en �gure 6.26.
Nous avons constat�e en section 6.2.5 qu'il existe un d�ecalage syst�ematique entre les

magnitudes R-Cousins eros et lcrs (�gure 6.8). Pour utiliser la fonction de Schechter
du lcrs, nous alignons en cons�equence l'�echelle de magnitude R Cousins eros sur celle
du lcrs, et nous utilisons la magnitude RcEROS�LCRS ainsi obtenue pour tirer le d�ecalage
vers le rouge :

RcEROS�LCRS = RcEROS �A(Rc) + C (6.44)

Les constantes sont �etablies pour chaque ccd sur les champs de recherche d'octobre 1997 �a
partir des moyennes nettoy�ees des queues de distribution non gaussiennes des distributions
RcEROS �RcLCRS montr�ees en �gure 6.8. Elles sont indiqu�ees dans le tableau 6.3.

Coe�cients de Correction de RcEROS

ccd RcLCRS � RcEROS�LCRS = RcEROS �A(Rc) + C

C �C
0 0.28 0.16
1 0.25 0.15
2 | |
3 0.27 0.16
4 0.29 0.17
5 0.28 0.17
6 0.26 0.15

Tab. 6.3 { Alignement de la magnitude RcEROS sur la magnitude RcLCRS par ajout d'une

correction C. C est la moyenne nettoy�ee (on �elimine les queues non gaussiennes) de la

distribution RcEROS �A(Rc)�RcLCRS et �C en est l'�ecart type.

Nous avons ainsi r�ealis�e la correspondance �gal� zgal. La loi de probabilit�e 6.43 utilis�ee
pour tir�e le d�ecalage vers le rouge d'une galaxie lcrs (zlcrs = 0:114 et Rc(LCRS) = 16:89)
est propos�ee en �gure 6.27. La magnitude eros de la galaxie est �egale �a RcEROS = 16:78.
La distribution obtenue correspond �a un d�ecalage vers le rouge moyen �z = 0:10.
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6.3.5 V�eri�cation du tirage du d�ecalage vers le rouge avec le

lcrs

Pour v�eri�er la pertinence du tirage du d�ecalage vers le rouge, on compare le d�ecalage
vers le rouge tir�e ztir�e au d�ecalage vers le rouge exact zLCRS fourni par le lcrs, et ce pour
les � 24000 galaxies du lcrs dont le d�ecalage vers le rouge est connu. La distribution
de la di��erence des d�ecalages vers le rouge est pr�esent�ee en �gure 6.28: la moyenne des
di��erences �z est inf�erieure �a 0:01. De plus, cette di��erence ne d�epend pas de la magnitude
de la galaxie.

6.3.6 E�et de s�election en magnitude des galaxies

La coupure en magnitude e�ectu�ee pour s�electionner les galaxies en utilisant le crit�ere
S1 a pour e�et de modi�er leur distribution en magnitude absolue en fonction de leur
d�ecalage vers le rouge : nous s�electionnons �a z � 0:2 des galaxies intrins�equement plus
brillantes que les galaxies s�electionn�ees �a z � 0:1.

La distribution en magnitude absolue des galaxies s�electionn�ees par S1 et de d�ecalage
vers le rouge tir�e ztir�e � 0:1; 0:2; 0:3, est pr�esent�ee en �gure 6.29 pour des \tranches"
de d�ecalage vers le rouge de largeur �z = 0:02. Cet e�et de s�election aura une grande
inuence sur l'e�cacit�e ainsi calcul�ee.

6.3.7 Contrôle de l'�echantillon de galaxies utilis�ees | campagne

de novembre 1997

Les crit�eres de s�election des galaxies ont �et�e d�etermin�es en utilisant les champs de
recherche de la campagne d'octobre 1997. Nous allons v�eri�er ici qu'ils conviennent pour
les champs de recherche de la campagne de novembre 1997.

Les distributions pr�esent�ees en �gure 6.30, 6.31, et 6.32 sont comparables �a celles ob-
tenues avec les objets d�etect�es sur les champs d'octobre 1997. Notons que du fait de
l'absorption moyenneA(Rc) � 0:25 qui a�ecte les champs de recherche de novembre 1997
(�gure 6.7), la magnitude Rc correspondant �a la magnitude vEros � �3:3 est �egale �a
Rc � 18:8.

Soulignons que les champs de recherche de la campagne de novembre 1997 ne sont
pas communs avec le lcrs: nous ne pouvons donc confronter les distributions des objets
s�electionn�es comme galaxie �a celles des galaxies lcrs.

Nous pouvons toutefois, comme nous l'avons fait pour les champs de recherche d'octobre
1997, comparer les comptages th�eoriques et publi�es aux comptages r�ealis�es sur les champs
de novembre 1997. On applique une absorption moyenne A(Rc) � 0:25 aux comptages
de galaxies publi�es et th�eoriques a�n qu'ils soient comparables aux nôtres. Les comptages
sont moyenn�es sur les 42 champs (di��erents) observ�es en novembre. Ainsi, pour chaque
ccd, la surface e�ective utilis�ee pour r�ealiser le comptage est de � (42=8) � 5:25 degr�e
carr�e.

Nous constatons en �gures 6.33, 6.34 et 6.35 que les comptages de galaxies et d'�etoiles
obtenus sont similaires aux comptages publi�es.
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Distribution du décalage vers le rouge tiré (1)

0

1000

2000

3000

4000

5000

6000

-0.3 -0.2 -0.1 0 0.1 0.2 0.3

Entries
Mean
RMS

         120020
-0.7989E-04
 0.5331E-01

 ztiré  - zLCRS

 N

Distribution du décalage vers le rouge tiré (2)

-0.3

-0.2

-0.1

0

0.1

0.2

0.3

18.5 18 17.5 17 16.5 16 15.5 15 14.5

ENTRIES          120020

 mRc LCRS

 z
tir

é
 -

 z
LC

R
S

Fig. 6.28 { Distribution des di��erences entre le d�ecalage vers le rouge tir�e et le d�ecalage

vers le rouge mesur�e par le lcrs. Pour cela, on a s�electionn�e dans tout le catalogue

lcrs les galaxies pour lesquelles le d�ecalage vers le rouge est mesur�e, puis on a e�ectu�e

5 tirages par galaxie selon la loi p(zjmgal) (�equation 6.5). La moyenne de la distribution

des di��erences est compatible avec 0. La di��erence entre ztir�e et zLCRS ne d�epend pas de

la magnitude de la galaxie comme le montre la �gure (2).
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Effet du critère de sélection S1 sur les galaxies: v Eros  ≤ -3.3
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Fig. 6.29 { Distribution en magnitude absolue des galaxies, obtenue en ajoutant �a la

magnitude apparente Rc le module de distance �L correspondant au d�ecalage vers le rouge

tir�e ztir�e. Cette distribution est pr�esent�ee par tranches de d�ecalage vers le rouge d'�epaisseur

�z = 0:02 centr�ees en ztir�e � 0:1, � 0:2, � 0:3. Il est manifeste que la coupure S1 qui

impose le seuil en magnitude vEros � �3:3 permettant de s�electionner les galaxies nous

am�ene �a s�electionner des galaxies d'autant plus lumineuses qu'elles sont �eloign�ees.
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CCD 5 - classification étoiles - galaxies
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CCD 6 - classification étoiles - galaxies
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Fig. 6.30 { Pour les ccd 5 et 6 des champs de de recherche de novembre 1997: distribution

du coe�cient class star en fonction de la magnitude vEros. On constate que, comme

pour les champs de recherche d'octobre 1997 (�guree 6.10), la s�egr�egation �etoile-galaxie

fonctionne bien jusqu'�a vEros � �3:3, qui correspond ici, du fait de l'absorption moyenne

A(Rc) � 0:25 dont sou�rent les champs de recherche de novembre 1997, �a une magnitude
R-Cousins eros Rc � 18:8.
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Fig. 6.31 { Pour les ccd 5 et 6 des champs de de recherche de novembre 1997: distribution

de la brillance de surface centrale des objets en fonction de la magnitude vEros. Les objets

s�electionn�es comme galaxies par la condition S1 sont trac�es avec un marqueur plus �epais.

La magnitude seuil du crit�ere de s�election S1, vEros � �3:3, est indiqu�ee en trait plein.

Les objets s�electionn�es comme galaxies ont une r�epartition identique �a celle de la �gure

6.16 correspondant aux champs de recherche d'octobre 1997.
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CCD 5 - classification étoiles - galaxies
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Fig. 6.32 { Pour tous les ccd 5 et 6 des champs de recherche de novembre 1997, distri-

bution de la di��erence entre vEros et la brillance de surface centrale | vEros + 2:5 log(A)
| pour tous les objets (trait plein), les objets s�electionn�es comme galaxies par S1 (tirets)

et les galaxies lcrs (en hachures). Comme pour les champs de recherche d'octobre 1997

(�gure 6.18), la coupure S1 s�electionne bien le pic des galaxies.
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CCD 5 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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CCD 6 - comptages de galaxies d’EROS, mesures et modèles
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Fig. 6.33 { Comparaison, pour les objets des champs de recherche de novembre 1997,

des comptages en magnitude par degr�e carr�e. La l�egende est similaire �a celle de la �-

gure correspondant aux champs de recherche de la campagne d'octobre 1991. Nous la

rappelons succinctement: les objets d�etect�es sur les images eros class�es comme galaxies

par le crit�ere S1 correspondent �a l'histogramme hachur�e; les comptages en magnitude

R-Cousins de [Bertin et al., 1997] sont indiqu�es par des �etoiles, ceux de [Picard, 1991]

dans l'h�emisph�ere Nord (resp. Sud) sont indiqu�es en trait plein (resp. tiret�e), et ceux de

[Weir et al., 1995] en points-tirets; en�n, une mod�elisation de comptage th�eorique utili-

sant la fonction de Schechter du lcrs ([Lin et al., 1996]) et un mod�ele cosmologique o�u

(
M 0; 
�0) = (0:3; 0:) est indiqu�ee par les points. Une absorption A(Rc) � 0:25, cor-
respondant �a l'absorption moyenne dont sou�rent les champs de recherche de novembre

1997, est appliqu�ee aux comptages th�eoriques.
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CCD 5 - comptages d’ étoiles: modèle et EROS
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Fig. 6.34 { Comptage th�eorique d'�etoiles en magnitude r�ealis�e en utilisant le mod�ele de

[Bahcall et Soneira, 1984]. L'histogramme obtenu (en tirets) est compar�e, pour le ccd 5

des champs de recherche de novembre 1997, �a la distribution (en pointill�e) en magnitude

de tous les objets d�etect�es sur l'image (par degr�e carr�e) ainsi qu'�a la distribution (en

trait plein) des objets v�eri�ant vEros > �3:3 ou class star > 0:95. Puisque ces objets

sont s�electionn�es par le crit�ere compl�ementaire de S1, qui s�electionne les galaxies, nous

pouvons consid�erer que ce sont des �etoiles. Comme pour le comptage r�ealis�e sur les champs

de recherche d'octobre 1997 (�gure 6.23), le comptage d'�etoiles ainsi r�ealis�e �a Rc . 19:
est en accord avec la pr�ediction du comptage th�eorique. Cependant, nous constatons de

nouveau le même d�esaccord �a magnitude brillante (Rc � 15:), puisque nous trouvons 30%
d'�etoiles de plus que ce qui �etait pr�evu par le mod�ele.
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CCD 5 - galaxies EROS et modèle de comptages d’ étoiles
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CCD 6 - galaxies EROS et modèle de comptages d’ étoiles
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Fig. 6.35 { Comparaison des comptages par degr�e carr�e en magnitude des ccd 5 et 6

des champs de recherche de novembre 1997. La l�egende, similaire �a la �gure 6.24, est

ici rappel�ee. Les comptages pr�esent�es correspondent �a: 1) tous les objets d�etect�es sur les

images eros (histogramme en trait pointill�e); 2) les objets d�etect�es sur les images eros

class�es comme galaxies par les coupures S1 et 6.37. (histogramme en trait plein); 3) les

objets d�etect�es sur les images eros class�es comme galaxies par le crit�ere S1 (histogramme

hachur�e). L'histogramme en trait tiret�e est obtenu en soustrayant de l'histogramme 1) les

comptages d'�etoiles obtenus �a partir du mod�ele th�eorique de [Bahcall et Soneira, 1984].

Il doit être en cons�equence (relation 6.39) similaire �a celui des galaxies s�electionn�ees par

S1. L'accord obtenu est du même ordre que celui observ�e sur la �gure 6.24.
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6.4 Flux des supernovae simul�ees

Nous d�ecrivons ici les hypoth�eses utilis�ees pour la d�etermination du ux des supernovae
simul�ees. Nous adoptons selon le type un patron en magnitude absolue di��erent M(T ).
La phase T de la supernova est l'instant d'�emission de la lumi�ere observ�ee, compt�e �a
partir de l'instant du maximum de luminosit�e dans le r�ef�erentiel de la supernova. La
magnitude apparente m de la supernova est calcul�ee dans les �ltres V et Rc en ajoutant �a
la magnitude absolue le module de distance, calcul�e �a partir du d�ecalage vers le rouge tir�e
pour la galaxie, ainsi que l'absorption galactique A a�ectant le champ consid�er�e. Pour les
supernovae de type Ia, on ajoute de surcrô�t une correction K(T ), o�u T est la phase dans
le r�ef�erentiel de la supernova:

m(T � (1 + z)) = M(T ) +A+ �L(ztir�e) (+K(T ) ) (6.45)

Le ux en adu de la supernova est obtenu en appliquant la relation de calibration fonction
des magnitudes apparentes en V et Rc indiqu�ee dans le tableau 6.2:

�SN = �SN(V;Rc) (6.46)

Si l'intervalle de temps �t qui s�epare la prise de l'image r�ef�erence de celle de l'image
courante est r�eduit, une supernova pr�esente sur l'image courante peut être aussi pr�esente
sur l'image r�ef�erence . Le ux d'une supernova mesur�e sur l'image soustraite est donc
�egal �a la di��erence du ux de la supernova sur l'image courante et du ux de cette même
supernova sur l'image r�ef�erence align�ee photom�etriquement. Pour simpli�er le traitement,
le ux d'une supernovae simul�ee ajout�ee �a l'image courante est �egal au ux qu'elle aurait
sur l'image courante moins le ux qu'elle avait �t=(1 + z) jours auparavant. Pour la
campagne d'octobre 1997, l'intervalle de temps moyen entre l'image r�ef�erence et l'image
courante est de � 200 jours, cet e�et est donc peu important.
Les patrons de courbes de lumi�ere et de correction K sont pr�esent�es dans ce qui suit.

6.4.1 Courbes de lumi�ere de supernovae

Les patrons de courbes de lumi�ere correspondant aux supernovae de type Ia, II-lin�eaire
et II-plateau sont propos�es en �gure 6.36. Pour les types Ia, nous utilisons le patron V et
Rc propos�e par [Riess et al., 1996a]. Pour le patron V des supernovae de type II-plateau,
nous utilisons le patron de [Doggett et al., 1985], ainsi que la courbes de lumi�ere de SN
1969L ([Phillips et al., 1990]). Le patron Rc est fourni par [Schlegel, 1995]. Le patron des
supernovae de type II-lin�eaire est construit �a partir de celui de [Doggett et al., 1985], et
de la courbe de lumi�ere de SN 1979C publi�ee dans [de Vaucouleurs et al. , 1981].
La magnitude absolue maximum adopt�ee est la suivante:

{ La magnitude absolue au maximumdes supernovae de type Ia est �x�ee �a ([Hamuy et al., 1996a]):

MV SNIa = �18:33 + 5 log h

{ La distribution en magnitude absolue au maximum des supernovae de type II est
mod�elis�ee par une gaussienne centr�ee sur la valeur de la magnitude absolue pour
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Fig. 6.36 { Courbes de lumi�ere utilis�ees comme patrons. Le patron de supernova de type

Ia en V et R-Cousins provient de [Riess et al., 1996a]. Le patron de supernova de type

II en V est tir�e de [Doggett et al., 1985]. En R-Cousins, le patron de supernova de type

II-plateau est propos�e par [Schlegel, 1995]. Le patron R-Cousins de supernova de type

II-lin�eaire est construit �a partir de la couleur de la supernova SN 1979C publi�ee dans

[de Vaucouleurs et al. , 1981].
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une supernovae de type II dite r�eguli�ere (classi�cation de [Patat et al., 1994]):

SN II� P : MV r�eguli�ere = �15:9 + 5 log h (6.47)

SN II� L : MV r�eguli�ere = �15:8 + 5 log h (6.48)

Nous pouvons ensuite renormaliser par pond�eration �a une autre distribution si be-
soin est.

{ Pour les supernovae de type Ia, on applique une dispersion �M gaussienne d'�ecart
standard �M = 0:2 mag. Pour les supernovae de type II, on applique une dispersion
d'�ecart standard �M = 1: mag.

6.4.2 Corrections K
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Fig. 6.37 { Corrections K en V et R-Cousins utilis�ees pour les supernovae de type Ia

([Nugent et Kim, 1998]). Les courbes en trait tiret�e, plein, et points-tirets correspondent

�a une phase dans le r�ef�erentiel de la supernova T = �10, 0, +10 jours. Au maximum de

luminosit�e (T = 0), le spectre de la supernova est bleu (B�V � 0). L'�emission maximum

se fait donc dans la bande B. Le d�ecalage vers le rouge d�eplace ce maximum vers la bande

V , c'est pourquoi nous recevons (�a distances �egales) plus de ux de la supernova: KV < 0.
A z � 0:5, le maximum d'�emission du spectre �a quitt�e la bande V pour entrer dans la

bande R, c'est pourquoi KV augmente �a nouveau, alors que KR reste n�egatif.
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On ne tient compte des corrections K que pour les supernovae de type Ia: les corrections
K pour type II ne sont pas disponibles dans la litt�erature, faute d'un bon �echantillonnage
en spectre, auquel s'ajoute la grande inhomog�en�eit�e des supernovae de type II. D'autre
part, les supernovae de type II sont d�etect�ees �a des d�ecalages vers le rouge plus faibles.
On n�eglige donc les corrections K dans ce cas.
Les corrections K utilis�ees pour les supernovae de type Ia sont indiqu�ees en �gure 6.37

([Nugent et Kim, 1998]). Elles sont transform�ees en correction K dans les �ltres eros au
moyen des relations de calibration du tableau 6.2.

6.5 E�cacit�e de l'examen visuel

L'examen visuel des candidats a pour but d'�eliminer d'une part les artefacts criants
(comme les �etoiles satur�ees par exemple, voir la mosa��que 4.6), et d'autre part les objets
soup�conn�es d'être des mauvaises soustractions et les candidats \physiques" que sont les
ast�ero��des et les �etoiles variables.

� soustractions imparfaites

Les mauvaises soustractions sont signal�ees par la châ�ne de traitement. Elles sont �eli-
min�ees par la coupure (voir tableau 4.2 du chapitre 4):

Coupure C4 :

8<
:

d � 3
ou
A

A r�ef�erence
� 0:1

(6.49)

A�n de tenir compte d'une s�ev�erit�e accrue lors de l'examen visuel, la coupure C4 est
modi��ee en C40:

Coupure C40 :

8<
:

d � 3
ou
A

A r�ef�erence
� 0:2

(6.50)

� ast�ero��des

Nous avons d�ej�a �evoqu�e l'impact de cette coupure, qui nous oblige �a rechercher les su-
pernovae dans les galaxies, c'est-�a-dire d'imposer �a la galaxie hôte des supernovae d'être
d�etect�ee.

� �etoiles variables

La distinction d'une �etoile variable d'une supernova explosant dans le centre d'une
galaxie repose sur l'identi�cation du type de l'objet-hôte. La distinction visuelle �etoile-
galaxie est di�cile. En pratique, lors de l'examen visuel, les candidats dont les objets hôtes
ont une magnitude inf�erieure �a vEros > �4 ont �et�e �elimin�es, faute de pouvoir les distinguer
d'une �etoile variable. Nous devons donc envisager d'ajouter une coupure suppl�ementaire,
rendant compte des candidats laiss�es pour compte lors de l'examen visuel:

Coupure examen visuel : vEros ( hôte ) � �4 (6.51)
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Cette coupure a un e�et qualitatif identique �a la coupure vEros � �3:3: on s�electionne des
galaxies de luminosit�e intrins�eque d'autant plus �elev�ee que leur d�ecalage vers le rouge est
grand (�gure 6.38).
L'ajout de ce crit�ere est �equivalent �a d�e�nir un nouveau crit�ere de s�election des galaxies

hôtes:

Crit�ere de s�election des galaxies S2: (6.52)

ccd 3, 4, 5: vEros � �4 et class star � 0:95

ccd 0, 1, 6: vEros � �4 et class star � 0:5

Ce crit�ere s�electionne comme galaxie environ � 225 objets par degr�e carr�e. Rappelons
que S1 en s�electionnait 500 par degr�e carr�e.

6.6 E�cacit�e de d�etection (supernovae de type Ia)

Nous pr�esentons ici l'e�cacit�e de d�etection obtenue en s�electionnant les galaxies hôtes
avec le crit�ere S1 ou avec le crit�ere S2. L'e�cacit�e obtenue d�epend des conditions d'ob-
servation et du ccd, des propri�et�es de la galaxie hôte, des coupures de l'analyse, et des
caract�eristiques des supernovae simul�ees.Nous �etudions ensuite la distribution en d�ecalage
vers le rouge pr�edite par la simulation pour les supernovae de type Ia d�etect�ees.
Cette �etude est e�ectu�ee sur les 52 champs di��erents observ�es pendant la campagne

d'octobre 1997. Nous pr�esentons dans le dernier paragraphe de cette section l'e�cacit�e
obtenue pour les 42 champs di��erents observ�es pendant la campagne de novembre 1997.

6.6.1 Principe de calcul

Les images r�ef�erence et courante sont tout d'abord trait�ees sans ajout de supernovae
simul�ees, ce qui permet de d�eterminer les transformations g�eom�etriques, photom�etriques
et de convolution des images. Puis, une fois les supernovae ajout�ees, l'image Monte-Carlo
ainsi obtenue est trait�ee comme le fut l'image courante. Sur l'image soustraite ainsi ob-
tenue, on recherche les sources ponctuelles en apparition. La liste d'objets ainsi d�etect�es
est associ�ee avec la liste des supernovae simul�ees.
Pour calculer l'e�cacit�e relative de d�etection, on compare les deux listes de supernovae

suivantes:

1. la liste des supernovae simul�ees hors des zones inutilisables du ccd dont la galaxie
hôte v�eri�e le crit�ere S1

2. la liste des supernovae simul�ees hors des zones inutilisables du ccd, dont la galaxie
hôte v�eri�e les crit�eres S1, d�etect�ees par la châ�ne de traitement et v�eri�ant de plus
les crit�eres:

� la supernova est d�etect�ee �a moins d'1 pixel de la position o�u elle avait �et�e
simul�ee:

Coupure MC dist:SN sim:�SNreconstruite � 1 pixel (6.53)
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Effet du critère de sélection S2 sur les galaxies: v Eros  ≤ -4
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Fig. 6.38 { Distribution en magnitude absolue des galaxies s�electionn�ees par le crit�ere

S2 pr�esent�ee par tranche de d�ecalage vers le rouge d'�epaisseur �z = 0:02 centr�ees en

ztir�e � 0:1, � 0:2, � 0:3. La coupure en magnitude vEros � �4 impos�ee par S2 permettant

de distinguer �a l'examen visuel les galaxies des �etoiles nous am�ene �a s�electionner des

galaxies d'autant plus lumineuses qu'elles sont �eloign�ees.
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Coupure MC
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Fig. 6.39 { Distribution de la distance s�eparant la supernova d�etect�ee de la supernova si-

mul�ee, pour des supernovae de ux sup�erieur �a 2000 adu (coupure C1). Pour s�electionner

la supernova, on impose une coupure �a 1 pixel.

La distribution de dist:SN sim:� SNreconstruite est indiqu�ee en �gure 6.39.

� la supernova est s�electionn�ee par les coupures de l'analyse C1, C2, C3, et C40.

On obtient ainsi une e�cacit�e relative que l'on nomme e�cacit�e num�ero 1. Elle ne tient
pas compte du probl�eme de l'identi�cation des �etoiles variables lors de l'examen visuel
des candidats.
En rempla�cant le crit�ere de s�election S1 par le crit�ere de s�election S2, on obtient une

e�cacit�e relative que l'on nomme e�cacit�e num�ero 2, qui tient compte de l'e�cacit�e de
l'examen visuel.
Les coupures utilis�ees sont r�esum�ees dans le tableau 6.4.
La comparaison du ux simul�e et du ux reconstruit par photom�etrie d'ouverture

(Fluxr1) et par ajustement de PSF gaussienne (Flux) est indiqu�ee en �gure 6.40 et 6.41.
La photom�etrie d'ouverture, o�u r1 = 2:5� �seeing, ne permet de reconstruire qu'une frac-

tion �2:5 = 1 � e�
2:52

2 � 0:95 du ux, e�et qui est e�ectivement observ�e. L'ajustement
d'une PSF gaussienne en reconstruit 98%. La r�esolution est de � 10 %.
Soulignons que l'e�cacit�e ainsi calcul�ee nous renseigne sur la probabilit�e relative qu'a

une supernova d'être d�etect�ee (d'o�u le quali�catif de \relative" appos�e �a l'e�cacit�e), et
non sur le nombre total de supernovae e�ectivement d�etect�ees.

6.6.2 E�cacit�e de d�etection et conditions d'observation

Nous �etudions ici la d�ependance de l'e�cacit�e en fonction du seeing, et du ccd consi-
d�er�e. Les e�cacit�es correspondantes sont pr�esent�ees en �gure 6.42 pour l'e�cacit�e num�ero
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e�cacit�e num�ero 1 e�cacit�e num�ero 2

S�election des galaxies hôtes

Crit�ere S1 Crit�ere S2

ccd 3, 4, 5: ccd 3, 4, 5:
vEros � �3:3 et class star � 0:95 vEros � �4 et class star � 0:95

ccd 0, 1, 6: ccd 0, 1, 6:
vEros � �3:3 et class star � 0:5 vEros � �4 et class star � 0:5

D�etection de la supernova simul�ee

Coupure MC Coupure MC

dist:SN sim:�SNreconstruite � 1 pixel dist:SN sim:�SNreconstruite � 1 pixel

S�election de la supernova simul�ee par les coupures de l'analyse

Coupure C1, C2, C3 et C40 Coupure C1, C2, C3 et C40

C40:

8<
:

d � 3
ou
A

A r�ef�erence
� 0:2

C40:

8<
:

d � 3
ou
A

A r�ef�erence
� 0:2

Tab. 6.4 { Coupures utilis�ees pour calculer l'e�cacit�e de d�etection num�ero 1, qui tient

compte du fait que nous imposons aux supernovae d'appartenir �a une galaxie hôte d�etect�ee

(crit�ere de r�ejection des ast�ero��des), et l'e�cacit�e num�ero 2 qui tient compte de surcrô�t

de l'e�cacit�e de l'examen visuel: pour distinguer une �etoile variable d'une supernova en

identi�ant la nature de l'hôte du candidat, �etoile ou galaxie, il est n�ecessaire d'imposer

une coupure plus s�ev�ere �a la magnitude de l'hôte. Les coupures C1, C2 et C3 de l'analyse

sont r�esum�ees dans le tableau 4.2 du chapitre 4.
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Fig. 6.40 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

distribution des di��erences des ux simul�es et reconstruits par photom�etrie d'ouverture.

On constate que la photom�etrie d'ouverture reconstruit 92% du ux simul�e, ce qui est un

peu inf�erieur aux 95% attendus, correspondants au rayon de photom�etrie r1 = 2:5��seeing
utilis�e. L'histogramme est obtenu pour des supernovae dont le ux simul�e est sup�erieur �a

1000 adu.
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Reconstruction du flux simulé
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Fig. 6.41 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

distribution des di��erences des ux simul�es et reconstruits par ajustement d'une PSF

gaussienne int�egr�ee. Cette photom�etrie reconstruit en moyenne 99 % du ux simul�e, avec

une dispersion de 15%. L'histogramme est obtenu pour des supernovae dont le ux simul�e

est sup�erieur �a 1000 adu.
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1 (crit�ere de s�election S1) et en �gure 6.43 pour l'e�cacit�e num�ero 2 (crit�ere de s�election
S2) tenant compte de surcrô�t de l'e�cacit�e de l'examen visuel.
On constate que dans les deux cas (e�cacit�e num�ero 1 et 2), l'e�cacit�e diminue �a

mesure que le seeing se d�egrade.
L'e�cacit�e d�epend peu du ccd choisi.
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Fig. 6.42 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 (s�election des galaxies hôtes par

le crit�ere S1, et s�election des supernovae simul�ees par les coupures C1, C2, C3 et C40 de

l'analyse) en fonction du seeing en pixels (en haut), et du ccd (en bas). Ces histogrammes

indiquent simplement avec quelle facilit�e une supernova sera d�etectable, mais n'indiquent

pas le nombre total de supernovae d�etect�ees.

6.6.3 E�cacit�e de d�etection et crit�eres de s�election de l'analyse

Le crit�ere essentiel de s�election dans l'analyse est le ux, par l'interm�ediaire de la
coupure C1 de l'analyse que nous rappelons:

Coupure 1 : Flux r1 > 2000 adu (6.54)

L'e�cacit�e relative en fonction du ux est indiqu�ee en �gure 6.44. L'inuence de la cou-
pure C1 �a 2000 adu se fait sentir jusqu'�a 3000 adu, puis l'e�cacit�e ne d�epend plus que
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Efficacité relative de détection  numéro 2
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Fig. 6.43 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 2 qui tient compte de l'e�cacit�e de

l'examen visuel (s�election des galaxies hôtes par le crit�ere S2, et s�election des supernovae

simul�ees par les coupures C1, C2, C3 et C40 de l'analyse) en fonction du seeing en pixels

(en haut) et du ccd (en bas). Le comportement est similaire �a celui de l'e�cacit�e relative

de d�etection num�ero 1.
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faiblement du ux.
La coupure C4 �eliminant les soustractions imparfaites est impos�ee par les performances

de la châ�ne de traitement, qui ne peut soustraire �a mieux de 10 % le centre des objets.
Ce seuil est augment�e �a 20 % pour cette �etude (coupure C40). On peut s'interroger sur
l'innocuit�e de cette coupure vis �a vis des supernovae simul�ees: l'e�cacit�e relative num�ero
1 en fonction du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de l'amplitude de la
galaxie hôte ASN simul�ee=Agalaxie ainsi qu'en fonction de la distance de la supernova simul�ee
au centre de la galaxie hôte est pr�esent�ee en �gure 6.44. En trait plein, on a indiqu�e
l'e�cacit�e relative obtenue sans utiliser la coupure C40, et en pointill�e l'e�cacit�e relative
obtenue en l'imposant. On constate que l'ajout de cette coupure, qui permet de rejeter les
artefacts de soustraction, ne conduit pas �a �eliminer signi�cativement plus de supernovae
dans le cas num�ero 1. Lorsqu'on prend en compte l'e�cacit�e de l'examen visuel, (e�cacit�e
num�ero 2), l'inuence de cette coupure est plus sensible (�gure 6.45), mais n'exc�ede pas
25 %.
Pour expliquer cela, examinons le cas d'une supernova v�eri�ant le crit�ere de la cou-

pure 1 de l'analyse, mais pas celui de la coupure C40. C'est-�a-dire que l'amplitude de
la supernova v�eri�e en particulier ASN < 0:2 � Agalaxie, et son ux FluxSN > 2000
adu. Utilisons la relation approch�ee entre le seeing, le ux, et l'amplitude d'une �etoile:
FluxSN = (2��2seeing) � ASN. Cela nous permet d'�ecrire pour l'amplitude de la galaxie
hôte: Agalaxie > 2000=(2��2seeing)=0:2 � 1400 adu (en prenant �seeing = 1:5 pixels). En
conclusion, une supernova s�electionn�ee par la coupure C1 de l'analyse, mais �elimin�ee par
la coupure C40 a une galaxie hôte dont la brillance de surface exc�ede � 1400 adu. Si on
les s�electionne par le crit�ere S1, 10% des galaxies ont une brillance centrale sup�erieure �a
1400 adu. Si on s�electionne les galaxies par le crit�ere S2 (que v�eri�ent d'ailleurs toutes
les galaxies de brillance centrale sup�erieure �a 1400 adu), cette proportion est de 25 %.
Ceci explique pourquoi l'e�cacit�e num�ero 1 d�epend peu de la coupure C40, et pourquoi
l'e�cacit�e num�ero 2 y est plus sensible.

6.6.4 E�cacit�e de d�etection et caract�eristiques de la galaxie

hôte

Nous �etudions ici la d�ependance de l'e�cacit�e relative en fonction des caract�eristiques
de la galaxie hôte. Nous s�electionnons pour ce calcul des supernovae de ux similaire,
compris entre 3000 et 6000 adu.
Ainsi, on constate en �gure 6.46 que l'e�cacit�e relative diminue �a mesure que la magni-

tude Rc de la galaxie diminue ou que sa brillance de surface locale augmente. La brillance
locale est simplement la valeur du pixel de la galaxie �a la position o�u la supernova est
simul�ee.
Le gradient relatif local est d�e�ni par le maximum des di��erences entre la valeur, sur

l'image sans supernova, du pixel central (xi; yi) de la supernova et la valeur des huit pixels
l'entourant, divis�e par l'�ecart type du pixel central:

gradient relatif =
max (image(xi; yi)� image(xj; yj))jj�ij�1p

�2fonddeciel + image(xi; yi)=g
(6.55)

o�u �fonddeciel est la dispersion de la valeur du fond de ciel sur l'image, et g la valeur du
gain. L'e�cacit�e relative diminue lorsque le gradient relatif de la galaxie augmente.
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Fig. 6.44 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction du ux en adu

de la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee

et de la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee

au centre de la galaxie (en bas). La coupure C1 de l'analyse, qui impose que le ux en

photom�etrie d'ouverture soit sup�erieur �a 2000 adu est r�esorb�ee �a partir de 3000 adu, o�u

l'e�cacit�e ne d�epend plus que faiblement du ux. Sur les deux �gures du bas, l'e�cacit�e

relative est trac�ee en trait plein lorsque la coupure C40 qui permet d'�eliminer les d�efauts

de soustraction n'est pas impos�ee, et en tirets quand on l'impose.
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Fig. 6.45 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 2 en fonction du ux en adu de la

supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de la

galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre de

la galaxie (en bas). Sur les deux �gures du bas, l'e�cacit�e relative est trac�ee en trait plein

lorsque la coupure C40 qui permet d'�eliminer les d�efauts de soustraction n'est pas impos�ee,

et en tirets quand on l'impose. On constate que la coupure C40 �elimine proportionnellement

plus de supernovae que dans la situation 1, o�u l'e�cacit�e de l'examen visuel n'est pas prise

en compte.
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Notons que dans tous les cas, la distribution de la magnitude apparente, de la brillance
locale, ou du gradient relatif de la galaxie hôte utilis�ee par la simulation est concentr�ee
dans le domaine o�u l'e�cacit�e relative est maximale.

6.6.5 E�cacit�e de d�etection et param�etres engendr�es

L'e�cacit�e relative en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova
sont indiqu�ees en �gure 6.48, 6.49 (e�cacit�e num�ero 1), 6.50 et 6.51 (e�cacit�e num�ero 2):
on en conclut, sans surprise, que l'e�cacit�e relative est maximale �a l'�epoque du maximum
de la supernova, et qu'elle diminue de mani�ere monotone en fonction du d�ecalage vers le
rouge.

6.6.6 Distribution en d�ecalage vers le rouge des supernovae d�e-

tect�ees

La distribution en d�ecalage vers le rouge des supernovae d�etect�ees est calcul�ee en at-
tribuant �a chaque supernova un poids proportionnel �a la luminosit�e (R-Cousins, ici) de
sa galaxie hôte: en e�et, le taux de supernova est proportionnel �a celle-ci, ce dont nous
n'avons pas tenu compte dans notre tirage. Dans cette section, la distribution en d�ecalage
vers le rouge pr�edite par la simulation est compar�ee �a la distribution th�eorique calcul�ee
au chapitre 3, �equation 3.12. Nous investiguerons ensuite les causes du d�esaccord constat�e
entre ces deux distributions.
Lorsqu'on choisit les crit�eres de l'e�cacit�e num�ero 1, on pr�edit une distribution en

d�ecalage vers le rouge des supernovae de type Ia indiqu�ee en trait plein �n en �gure 6.52-
a. Sur la �gure 6.52-b est pr�esent�ee en trait plein �n la distribution obtenue lorsqu'on
choisit les crit�eres de l'e�cacit�e num�ero 2, c'est-�a-dire le crit�ere S2 de s�election de la
galaxie hôte, qui lui impose en particulier le seuil vEros = �4 au lieu du seuil vEros = �3:3
du crit�ere S1.
Ces deux distributions sont dissemblables, et di��erent de plus toutes deux de la distri-

bution th�eorique en z pr�evue au chapitre 3, �equation 3.12, indiqu�ee en trait plein �epais
sur les �gures 6.52-a et b. Rappelons que cette distribution th�eorique �etait calcul�ee en
supposant un simple seuil en magnitude pour les supernovae, qui sont alors d�etect�ees si
et seulement si le ux de la supernova � est sup�erieur �a �lim:.

� Etude de l'impact des coupures de l'analyse

Le d�esaccord entre la distribution pr�edite par la simulation et celle calcul�ee au chapitre
3 est-il dû aux coupures impos�ees aux supernovae simul�ees, qui provoqueraient une baisse
de l'e�cacit�e relative �a grand z ? Etudions la distribution en d�ecalage vers le rouge obtenue
si l'e�cacit�e ne d�ependait que du ux de la supernova simul�ee. Nous sommes donc dans
le cas parfait d'une e�cacit�e de 0 % en de�c�a d'un seuil �xe en ux, et de 100 % au-del�a.
Cependant nous continuons �a s�electionner les galaxies hôtes par le crit�ere S1 ou S2. En
comparant cette distribution correspondant �a une e�cacit�e parfaite, avec celle que nous
obtenons en imposant les coupures de l'analyse, qui correspond donc �a notre e�cacit�e
r�eelle, nous pouvons estimer l'impact des coupures sur la distribution en z obtenue.
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Fig. 6.46 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction de la magnitude Rc, de la brillance

de surface locale (en ADU) et du gradient local relatif de la galaxie (en trait plein). Nous

s�electionnons pour ce calcul des supernovae de ux similaire, compris entre 3000 et 6000

adu. En pointill�e est indiqu�ee la distribution de la magnitude apparente, de la brillance de

surface locale (en ADU) et du gradient relatif local des galaxies hôtes utilis�ees. On constate

que cette distribution se situe dans le domaine o�u l'e�cacit�e relative est maximale.
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Fig. 6.47 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

e�cacit�e relative de d�etection num�ero 2 en fonction de la magnitude Rc, de la brillance

de surface locale (en ADU) et du gradient relatif local de la galaxie (en trait plein). Nous

s�electionnons pour ce calcul des supernovae de ux similaire, compris entre 3000 et 6000

adu. En pointill�e est indiqu�ee la distribution de la magnitude apparente, de la brillance

de surface locale (en ADU) et du gradient relatif local des galaxies hôtes utilis�ees. On

constate que cette distribution co��ncide relativement avec le domaine o�u l'e�cacit�e relative

est maximale.
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Fig. 6.48 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997,

en haut: e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase de la supernova (instant

d'�emission de la lumi�ere observ�ee, compt�e �a partir de l'instant de luminosit�e maximum

dans le r�ef�erentiel de la supernova). En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage

vers le rouge de la supernova.
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Fig. 6.49 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la

supernova dans la situation num�ero 1 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S1 qui impose

entre autre vEros � �3:3.
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Fig. 6.50 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997,

en haut: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova. En bas:

e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Efficacité de détection numéro 2
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Fig. 6.51 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la

supernova dans la situation num�ero 2 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S2 qui impose

entre autre vEros � �4.
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En choisissant le seuil en ux �SN;min = 2500adu, et le crit�ere S1 de s�election de la
galaxie hôtes nous obtenons ainsi une distribution P1 indiqu�ees en tirets sur les �gures
6.53-a et b. De même, en imposant le crit�ere S2, on d�etermine la distribution en d�ecalage
vers le rouge P2 indiqu�ees en tirets sur les �gures 6.54-a et b. Elle sont proches des distri-
butions obtenues en imposant les coupures de l'analyse. Ce ne sont donc pas les coupures
de l'analyse qui sont responsables des di��erences entre la distribution de d�ecalage vers le
rouge obtenu par simulation, et celles pr�edites par le calcul 3.12 du chapitre 3.

� Etude de la coupure en magnitude des galaxies

Nous visualisons ici l'e�et de la s�election en magnitude des galaxies hôtes. En e�et,
pour une recherche n'imposant pas de coupure sur la magnitude de la galaxie hôte, le
nombre de supernovae d�etect�ees en de�c�a de la magnitude limite mlim SN s'�ecrit:

dNSN

dz

����
0

= �L �R � Tc(z;mlim SN) (6.56)

o�u �L est la densit�e lumineuse de l'univers dans les unit�es h3 L�Mpc�3. C'est la formule
3.12 utilis�ee au chapitre 3 pour pr�edire la distribution en d�ecalage vers le rouge attendue.
Si on impose une magnitude limite m � mlim gal aux galaxies hôtes, ce nombre devient:

dNSN

dz
= R� Tc(z;mlim SN)�

Z Mlim;gal

�1

dNgal

dM
L(M)dM (6.57)

o�u
dNgal

dM
est la fonction de luminosit�e des galaxies, L la luminosit�e correspondant �a la

magnitude absolue M, et la magnitude absolue maximum des galaxies s'�ecrit:

Mlim;gal = mlim gal + �L(z; 
M0;
�0) +Kgal(z) (6.58)

En adoptant une fonction de luminosit�e de Schechter simpli��ee (��; � = �1;M�), on
obtient:

dNSN

dz
= �� �

1

L�
�R� Tc(z;mlim SN) (6.59)

� exp
�
�10�0:4�(mlim gal�M���L(z)+Kgal(z))

�
� dNSN

dz

����
0

� (1 + z)� e�C z2

La deuxi�eme �equation s'obtient en approximant la distance de luminosit�e par dL � cz=H0

et la correction K par Kgal(z) = 2:5 log(1 + z).
Lorsqu'on calcule la distribution de d�ecalage vers le rouge attendue P1 (resp. P2),

nous sommons sur les galaxies que nous avons s�electionn�ees par le crit�ere S1 (resp. S2),
de magnitude limite vEros � �3:3 (resp. vEros � �4) ce qui est �equivalent �a int�egrer
sur une distribution th�eorique de galaxies tronqu�ees �a Mlim gal. Nous allons comparer
les distributions P1 et P2 �a la distribution th�eorique obtenue en adoptant la fonction
de luminosit�e de Schechter du lcrs (� = �0:7;M� = �20:29 + 5 log h), en mod�elisant
l'e�cacit�e par une fonction de Heaviside traduisant qu'en-de�c�a d'une magnitude limite V
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mlim SN, l'e�cacit�e et de 100% , et de 0 % au de-l�a et en s�electionnant les galaxies jusqu'�a
une magnitude limite Rc mlim gal.
La magnitude limite correspondant �a �a un ux en adu dans la voie bleue �SN;min =

2500adu et une couleur V �R � 0:4 est �egale �a:

mlim SNV � 21:4 (6.60)

La couleur, bien plus rouge que celle d'une supernova de type Ia au maximum, est dûe
au d�ecalage vers le rouge des supernovae consid�er�ee.
La magnitude limite R-Cousins corrig�ee de l'absorption Galactique mlim gal1

correspon-
dant �a la magnitude limite vEros = �3:3 est �egale �a Rc � 19:1, que nous d�ecalons de
C = 0:3mag pour obtenir une magnitude limite dans le syst�eme du lcrs :

mlim gal1
(LCRS) = 19:4 (6.61)

Un raisonnement similaire permet de traduire la coupure �a vEros = �4 correspondant �a
une magnitude corrig�ee de l'absorption Galactique Rc � 18:4 par la magnitude limite:

mlim gal2 (LCRS) = 18:7 (6.62)

La courbe th�eorique calcul�ee au moyen de l'�equation 6.60 en adoptant la magnitude
limite mlim gal1 est superpos�ee en trait plein �epais �a la distribution en d�ecalage vers le
rouge P1 sur la �gure 6.53-b. La courbe est normalis�ee de mani�ere �a avoir la même
int�egrale que P1.
On e�ectue le même travail pour une magnitude limite mlim gal2, compar�ee de mani�ere

similaire �a P2 sur la �gure 6.54-b.
L'accord entre les distribution P1 et P2 et cette mod�elisation est satisfaisant: la dif-

f�erence observ�ee entre la distribution en d�ecalage vers le rouge calcul�e par Monte-Carlo
et la distribution en d�ecalage vers le rouge pr�evue au chapitre 3 s'explique donc par la
coupure en magnitude que nous imposons �a la galaxie hôte. Rappelons que nous imposons
cette coupure (crit�ere S1) a�n d'engendrer des supernovae dans des galaxies identi��ees,
puisqu'on requiert ce crit�ere pour la s�election des supernovae. Le crit�ere S1 est remplac�e
par le crit�ere S2, qui impose un seuil en magnitude plus s�ev�ere, pour tenir compte de
l'impossibilit�e de distinguer les �etoiles variables des galaxies lors de l'examen visuel.
La distribution en d�ecalage vers le rouge des 4 supernovae de type Ia d�etect�ees pendant

les campagnes d'octobre et novembre 1997 est indiqu�ee sur les �gures 6.53 et 6.54. Malgr�e
le peu de statistique (toutes nos supernovae ne peuvent être classi��ees faute de spectre),
leur distribution s'accorde avec celle pr�evue par la simulation.

6.6.7 E�cacit�e de d�etection: campagne de novembre 1997

Deux caract�eristiques distinguent la campagne d'octobre 1997 et la campagne de no-
vembre 1997.
D'une part, les champs de recherche de la campagne de novembre 1997 sou�rent d'une

absorption moyenne en V A(V ) � 0:3mag et en R-Cousins A(Rc) � 0:25mag (�gure 6.7)
plus importante que celle (pratiquement n�egligeable) qui a�ecte les champs de recherche
de la campagne d'octobre 1997.
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Fig. 6.52 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

distribution en d�ecalage vers le rouge des supernovae simul�ees et d�etect�ees. En a), on a

utilis�e le crit�ere de s�election S1 pour le choix des galaxies hôtes, et en b) le crit�ere de

s�election S2. En trait �epais est indiqu�ee la distribution th�eorique attendue telle qu'elle est

calcul�ee au chapitre 3 au moyen de l'�equation 3.12, sans coupure sur la magnitude de

la galaxie hôte. On constate qu'elle di��ere de la distribution pr�edite par la simulation et

de la distribution des supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant la campagne d'octobre-

novembre 1997 (en hachur�e). Mentionnons que nous autorisons dans la simulation une

variation de la luminosit�e de la supernova de type Ia de � = 0:2mag, ce qui n'est pas le cas
dans le calcul th�eorique: c'est pourquoi les supernovae de type Ia sont d�etect�ees jusqu'�a

z � 0:4 selon la simulation, et jusqu'�a z � 0:3 selon le calcul th�eorique.
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Fig. 6.53 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation . a) : en trait plein est

indiqu�ee la distribution obtenue lorsque les galaxies hôtes utilis�ees pour la simulation sont

s�electionn�ees par la coupure S1. Les magnitudes des galaxies hôtes sont donc inf�erieures

�a vEros = �3:3. Lorsqu'on remplace les coupures de l'analyse par la simple coupure en

ux sur les supernovae �SN;min = 2500adu, mais que l'on conserve la coupure C40 (resp.

la coupure MC), on obtient l'histogramme trac�e en points-tirets (resp. en pointill�es). En

trait tiret�e est indiqu�ee la distribution P1 correspondant au cas \parfait" o�u l'e�cacit�e ne

d�epend que du ux de la supernova simul�ee, et vaut 100 % au del�a de �SN;min = 2500adu
et 0% en de�c�a. On conserve le crit�ere S1 de s�election des galaxies. Ces quatre distributions

di��erent peu: la distribution obtenue pour l'e�cacit�e \parfaite" (distribution P1) est une

bonne approximation de celle pr�evue par la simulation, et le d�esaccord observ�e en �gure

6.52 n'est donc pas dû aux coupures de l'analyse impos�ees aux supernovae. Ceci est v�eri��e

en b), o�u on a trac�e en trait plein la courbe correspondant �a la distribution th�eorique en

d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite Vlim: SN = 21:4
et aux galaxies hôtes la magnitude limite (align�ee sur l'�echelle de magnitude du lcrs

) Rclim: gal: = 19:4, qui correspond au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec

la distribution P1 en trait tiret�es. Pour comparaison, le d�ecalage vers le rouge des 4

supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant la campagne de l'automne 1997 est indiqu�e en

hachures.
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Fig. 6.54 { Pour les supernovae de type Ia et les champs de recherche d'octobre 1997:

distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation. La l�egende est identique

�a la �gure 6.53, mais nous avons remplac�e la coupure S1 par la coupure S2. Les ma-

gnitudes des galaxies hôtes sont donc inf�erieures �a vEros = �4. La distribution obtenue

en rempla�cant les coupures de l'analyse par la simple coupure en ux sur les supernovae

�SN;min = 2500adu, mais en conservant le crit�ere de s�election S2, est la distribution P2,

trac�ee en tirets. De même, la magnitude limite align�ee sur l'�echelle de magnitude du lcrs,

impos�ee aux galaxies hôtes dans le calcul th�eorique (trait plein �epais) est Rclim: gal: = 18:7.
Les conclusions sont identiques �a celles de la �gure 6.53.
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Fig. 6.55 { Courbe de lumi�ere e�ective (trait �epais) d'une supernova de type Ia �a z = 0:1
telle qu'elle est mesur�ee sur l'image soustraite obtenue �a partir d'une image courante et

d'une image r�ef�erence s�epar�ees de �t = 25 jours. Elle est obtenue en soustrayant le ux de
la supernova sur l'image courante (trait �n) du ux de la supernova sur l'image r�ef�erence

(trait �n tiret�e).
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Fig. 6.56 { Temps de contrôle (trait plein) en fonction du d�ecalage vers le rouge pour une

supernova de type Ia dont l'image courante et l'image r�ef�erence sont s�epar�ees de �t = 25
jours. En trait tiret�e est indiqu�e le temps de contrôle correspondant �a un intervalle de

temps �t =1. La magnitude limite est �egale �a mV = 21:1.
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D'autre part, l'intervalle de temps �ecoul�e entre l'image r�ef�erence et l'image de recherche
(image courante) est en moyenne de �t � 25 jours pour la campagne de novembre 1997,
alors qu'il �etait en moyenne de �t � 200 jours pour la campagne d'octobre 1997. La
courbe de lumi�ere e�ective d'une supernova de type Ia de d�ecalage vers le rouge z = 0:1
d�etect�ee sur l'image soustraite obtenue �a partir de deux images s�epar�ees de �t = 25 jours
est pr�esent�ee en �gure 6.55. Le temps de contrôle correspondant est compar�e au temps
de contrôle obtenu dans le cas �t =1 en �gure 6.56: il est consid�erablement r�eduit.

� E�cacit�e de d�etection

L'e�cacit�e de d�etection pour la campagne de novembre 1997 est similaire �a celle obte-
nue pour la campagne d'octobre 1997 (�gure 6.57), sauf en ce qui concerne l'e�cacit�e en
fonction du d�ecalage vers le rouge z et de la phase T . Ces distributions sont pr�esent�ees
en �gure 6.58 6.59, 6.60 et 6.61.

� Distribution en d�ecalage vers le rouge

La distribution en d�ecalage vers le rouge des supernovae simul�ees et d�etect�ees (crit�eres
num�ero 1 ou 2) est pr�esent�ee en �gure 6.62 et 6.63 (trait plein �n). La distribution P1
(resp. P2) correspondant �a une e�cacit�e de 100 % au-del�a d'un ux simul�e de 2500 adu,
de 0 % en-de�ca, et au crit�ere de s�election des galaxies hôtes S1 (resp. S2) est aussi indiqu�ee
sur la �gure 6.62 (resp. 6.63).
Pour mod�eliser cette distribution, nous tenons compte de la d�ependance du temps de

contrôle en fonction de l'intervalle de temps �t, que nous prenons �egal �a 25 jours:

dNSN

dz
= R� Tc(z;�t;mlim SN)�

Z Mlim;gal

�1

dNgal

dM
L(M)dM (6.63)

�t � 25 jours

o�u
dNgal

dM
est la fonction de luminosit�e des galaxies mod�elis�ee par la fonction de Schechter

du lcrs, Mlim;gal, la magnitude absolue maximum des galaxies s'�ecrit:

Mlim;gal = mlim gal + �L(z; 
M0;
�0) +Kgal(z) (6.64)

De plus, l'absorption qui a�ecte les champs de recherche de novembre 1997 modi�e les
magnitudes limites adopt�ees. Ainsi, au seuil de d�etection des supernovae de 2500 adu

correspond pour les supernovae de type Ia la magnitude limite:

mlim SNV � 21:1 (6.65)

La magnitude limite R-Cousins corrig�ee de l'absorption Galactiquemlim gal1 correspondant
�a la magnitude limite vEros = �3:3 (crit�ere S1) et align�ee sur l'�echelle de magnitude du
lcrs est �egale �a :

mlim gal1 (LCRS) = 19:1 (6.66)

Celle correspondant �a la magnitude limite vEros = �4 (crit�ere S2) est �egale �a :

mlim gal2 (LCRS) = 18:4 (6.67)
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Fig. 6.57 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997, et les supernovae de type

Ia: d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction du ux en adu de

la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de

la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre

de la galaxie (en bas) pour la campagne de recherche de novembre 1997. Elle est similaire

�a celle obtenue pour la campagne de recherche d'octobre 1997 (�gure 6.44).

281



E�cacit�e de d�etection : d�etermination du taux de supernovae

Efficacité relative de détection numéro 1
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Fig. 6.58 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997, et les supernnovae de type

Ia, en haut: e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase de la supernova (instant

d'�emission de la lumi�ere observ�ee, compt�e �a partir de l'instant de luminosit�e maximum

dans le r�ef�erentiel de la supernova). En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers

le rouge de la supernova. La coupure de l'e�cacit�e relative en fonction de la phase est dûe

�a l'intervalle de temps r�eduit (�t � 25 jours en moyenne) s�eparant l'image r�ef�erence de

l'image courante.
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Fig. 6.59 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997 et les supernovae de type

Ia, en haut: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova. En bas:

e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Fig. 6.60 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997 et les supernovae de type

Ia: e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la

supernova dans la situation num�ero 1 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S1 qui impose

entre autre vEros � �3:3.
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Fig. 6.61 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997 et les supernovae de type

Ia: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la

supernova dans la situation num�ero 2 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S2 qui impose

entre autre vEros � �4.
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Fig. 6.62 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour et les

supernnovae de type Ia lors de la campagne de novembre 1997. La l�egende est semblable

�a celle de la �gure 6.53. En a), la distribution pr�evue par la simulation (trait plein) est

compar�ee �a celle obtenue en relâchant les coupures de l'analyse, pour ne garder �nalement

(trait tiret�e) que le crit�ere de s�election S1 et une coupure de 2500 adu sur le ux simul�e.

En b) est indiqu�ee en trait plein �epais la courbe correspondant �a la distribution th�eorique

en d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite Vlim: SN =
21:1 (correspondant pour les champs de novembre 1997 �a une coupure en ux �a 2500

adu) et aux galaxies hôtes la magnitude limite (align�ee sur l'�echelle de magnitude du

lcrs , et correspondant �a la magnitude vEroc = �3:3) Rclim: gal: = 19:1, qui correspond
au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec la distribution P1 en trait tiret�e. Pour

comparaison, le d�ecalage vers le rouge des 4 supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant la

campagne de l'automne 1997 est indiqu�e en hachures.
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Etude de la distribution en z, sélection S2
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Fig. 6.63 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les su-

pernovae de type Ia lors de la campagnne de novembre 1997. La l�egende est identique

�a la �gure 6.62, mais nous avons remplac�e la coupure S1 par la coupure S2. Les ma-

gnitudes des galaxies hôtes sont donc inf�erieures �a vEros = �4. La distribution obtenue

en rempla�cant les coupures de l'analyse par la simple coupure en ux sur les superno-

vae �SN;min = 2500adu, mais en conservant le crit�ere de s�election S2, est la distribu-

tion P2, trac�ee en tirets. Elle est similaire �a la pr�ediction th�eorique (trait �epais) corres-

pondant �a une magnitude limite Vlim: SN = 21:1 pour les supernovae et une magnitude

limite correspondant �a la limite vEroc = �4 et align�ee sur l'�echelle de magnitude du

lcrsRclim: gal: = 18:4 pour leur galaxie hôte.
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La courbe th�eorique calcul�ee au moyen de l'�equation 6.64 en adoptant la magnitude limite
mlim gal1

est compar�ee en �gure 6.62 �a la distribution P1 correspondant au crit�ere S1 (traits
tiret�es). La distribution th�eorique est normalis�ee de mani�ere �a avoir la même int�egrale
que P1. De nouveau, notre mod�ele reproduit correctement la simulation Monte-Carlo. La
courbe th�eorique calcul�ee en adoptant la magnitude limitemlim gal1

est compar�ee en �gure
6.63 �a la distribution P2 correspondant au crit�ere S2. La conclusion est identique.

6.7 E�cacit�e de d�etection (supernovae de type II-

plateau)

Nous pr�esentons ici les caract�eristiques de l'e�cacit�e relative de d�etection des superno-
vae de type II-plateau pour la campagne d'octobre 1997, et plus bri�evement cette même
e�cacit�e relative lors de la campagne de novembre 1997.

6.7.1 Campagne d'octobre 1997

La d�ependance de l'e�cacit�e relative en fonction des param�etres utilis�es par les coupures
de l'analyse est indiqu�ee en �gures 6.64 (crit�ere de s�election des galaxies hôtes S1, i.e.
e�cacit�e num�ero 1) et 6.64 (crit�ere S2, c'est-�a-dire e�cacit�e num�ero 2). L'impact de la
coupure C40 est de nouveau peu important.
L'e�cacit�e relative en fonction des caract�eristiques de la galaxie hôte est pr�esent�ee

en �gure 6.66 (e�cacit�e num�ero 1) et 6.67 (e�cacit�e num�ero 2): son comportement est
similiare �a celui obtenu pour la simulation des supernovae de type Ia.
L'e�cacit�e relative en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova

est indiqu�ee en �gure 6.68 et 6.69: on constate que du fait de leur courbe de lumi�ere tr�es
plate, l'e�cacit�e relative de d�etection des supernovae de type II-plateau est relativement
constante jusqu'�a T � 100 jours. En revanche, l'e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage
vers le rouge chute tr�es rapidement et est nulle pour z & 0:2. L'e�cacit�e relative en
fonction de du d�ecalage vers le rouge et de la phase est pr�esent�ee en �gure 6.70 et 6.71.
La distribution en d�ecalage vers le rouge pr�evue par la simulation est indiqu�ee en trait

�n en �gure 6.72 (s�election des galaxies hôtes par S1) et 6.73 (s�election des galaxies hôtes
par S2). Elle y est compar�ee, comme pr�ec�edamment, �a l'e�cacit�e relative obtenue en
appliquant seulement le crit�ere de s�election des galaxies hôtes S1 ou S2 ainsi qu'un seuil
�a 2500 adu sur le ux simul�e de la supernova (trait tiret�e). Elle est aussi compar�ee �a la
mod�elisation th�eorique, o�u on a tenu compte de la dispersion en magnitude appliqu�ee au
patron de courbe de lumi�ere, et de la coupure en magnitude apparente sur la galaxie hôte.
La magnitude limite V adopt�ee pour cette mod�elisation correspondant au seuil de 2500
adu est �egale �a:

mlim SNV � 21:4 (6.68)

pour les supernovae de type II-plateau simul�ees. La magnitude limite Rc de s�election des
galaxies est celle adopt�ee pour le calcul similaire e�ectu�e pour les supernovae de type Ia
et l acampagne d'octobbre 1997.
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Fig. 6.64 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction du ux en adu de

la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de

la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre

de la galaxie (en bas). Sur les deux �gures du bas, l'e�cacit�e relative est trac�ee en trait

plein lorsque la coupure C40 qui permet d'�eliminer les d�efauts de soustraction n'est pas

impos�ee, et en tirets quand on l'impose.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.65 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 2 en fonction du ux en adu de

la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de

la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre

de la galaxie (en bas). Sur les deux �gures du bas, on a trac�e l'e�cacit�e relative en trait

plein lorsque la coupure C40 (�elimination des d�efauts de soustraction) est supprim�ee, et

en tirets quand elle est appliqu�ee.
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Fig. 6.66 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau: e�-

cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction de la magnitude Rc, de la brillance de

surface locale (en ADU) et du gradient local relatif de la galaxie (en trait plein). Pour ce

calcul, nous utilisons des supernovae de type II-plateau de ux similaire, compris entre

3000 et 6000 adu. En pointill�e est indiqu�ee la distribution de ces mêmes variables pour

les galaxies hôtes utilis�ees pour la simulation: leur distribution co��ncide avec le maximum

de l'e�cacit�e relative.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.67 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau: e�-

cacit�e relative de d�etection num�ero 2 en fonction de la magnitude Rc, de la brillance de

surface locale (en ADU) et du gradient relatif local de la galaxie (en trait plein). Pour ce

calcul, nous utilisons des supernovae de ux similaire, compris entre 3000 et 6000 adu.

En pointill�e est indiqu�ee la distribution de la magnitude apparente, de la brillance de sur-

face locale (en ADU) et du gradient relatif local des galaxies hôtes utilis�ees. On constate

que cette distribution co��ncide relativement avec le domaine o�u l'e�cacit�e relative est

maximale.
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Fig. 6.68 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau, en

haut: e�cacit�e num�ero 1 en fonction de la phase de la supernova (instant d'�emission de

la lumi�ere observ�ee, compt�e �a partir de l'instant de luminosit�e maximum dans le r�ef�erentiel

de la supernova). En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la

supernova.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.69 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-plateau, en haut:
e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova. En bas: e�cacit�e

relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Fig. 6.70 { Campagne d'octobre 1997, supernovae de type II-plateau: e�cacit�e relative

num�ero 1 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova dans la

situation num�ero 1 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S1 qui impose entre autre vEros �
�3:3.
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Efficacité de détection numéro 2
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Fig. 6.71 { Campagne d'octobre 1997, supernovae de type II-plateau: e�cacit�e relative

num�ero 2 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova dans la

situation num�ero 2 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S2 qui impose entre autre vEros �
�4.
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Fig. 6.72 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les

supernovae de type II-plateau lors de la campagne d'octobre 1997. La l�egende est semblable

�a celle de la �gure 6.53. En a), la distribution pr�evue par la simulation (trait plein)

est compar�ee �a celle obtenue en supprimant les coupures de l'analyse, pour ne garder

�nalement (trait tiret�e) que le crit�ere de s�election S1 et une coupure de 2500 adu sur le

ux simul�e. En b) est indiqu�ee en trait plein �epais la courbe correspondant �a la distribution

th�eorique en d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite

Vlim: SN = 21:4 (correspondant pour les champs d'octobre 1997 et les supernovae de type II �a
une coupure en ux �a 2500 adu) et aux galaxies hôtes la magnitude limite Rclim: gal: = 19:4,
qui correspond au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec la distribution P1 en trait

tiret�e. Pour comparaison, le d�ecalage vers le rouge des 2 supernovae vraisemblablement

de type II-plateau d�ecouvertes pendant la campagne de l'automne 1997 est indiqu�e en

hachures.

297



E�cacit�e de d�etection : d�etermination du taux de supernovae

Etude de la distribution en z, sélection S2

0

25

50

75

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5

Entries             487

a)

S2 + coupure analyse

P2: S2 + Φsimulé SN  >  2500 ADU

décalage vers le rouge z

dN
/d

z

0

25

50

75

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5

Entries             487

b)

Cf. a)

P1: Cf a)

dist. théorique
+ Rc gal; LCRS  ≤ 18.7

décalage vers le rouge z

dN
/d

z

Fig. 6.73 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation. La l�egende

est identique �a la �gure 6.73, mais nous avons remplac�e la coupure S1 par la coupure S2.

La distribution obtenue en rempla�cant les coupures de l'analyse par la simple coupure en

ux sur les supernovae �SN;min = 2500adu, mais en conservant le crit�ere de s�election S2,

est la distribution P2, trac�ee en tirets. Elle est similaire �a la pr�ediction th�eorique (trait

�epais) correspondant �a une magnitude limite Vlim: SN = 21:4 pour les supernovae et une

magnitude limite, correspondant �a la limite vEroc = �4, align�ee sur l'�echelle de magnitude
du lcrs, Rclim: gal: = 18:7 pour leur galaxie hôte.
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6.7.2 Campagne de novembre 1997

Comme pour les supernovae de type Ia, l'intervalle de temps r�eduit entre les images
r�ef�erence et courante de la campagne de recherche de novembre 1997 se traduit par une
courbe de lumi�ere e�ective pour les supernovae de type II-plateau pr�esent�ee en �gure 6.74,
ou, de mani�ere �equivalente, par une r�eduction du temps de contrôle (�gure 6.75).
La d�ependance en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de l'e�cacit�e relative

de d�etection des supernovae de type II est pr�esent�ee en �gure 6.76 pour le crit�ere de
s�election S2. La coupure de l'e�cacit�e �a en fonction de la phase est cependant moins nette
que pour les supernovae de type Ia(voir �gure 6.59) du fait de la dispersion appliqu�ee au
patron de courbe de lumi�ere.
La distribution en d�ecalage vers le rouge pr�evue pour la simulation est pr�esent�e en

�gure 6.77 et 6.78 (trait �n) o�u elle est compar�ee avec l'e�cacit�e \parfaite", obtenue
ensupposant que l'e�cait�e ne d�epend que du ux de la supernova simul�ee, et se r�esum e�a
�a appliquer unn seuil de 2500 adu �a ce dernier (trait tiret�e). Elle y est auusi compar�eee �a
la mod�elisation th�eorique 6.57, o�u on a tenu compte de la dispersion appliqu�ee �a la courbe
de lumi�ere patron et d'un intervalle de temps r�eduit �a 25 jours entre image r�ef�erence et
image courante. Pour cette mod�elisation, la magnitude limite pour les supernovae de type
II-plateau est �egale �a

mlim SNV � 21:1 (6.69)

Les magnitudes limites pour les galaxies hôtes correspondant aux crit�eres S1 et S2 sont
donn�ees par 6.66 et 6.67.

6.8 E�cacit�e de d�etection (supernovae de type II-

lin�eaire)

Nous pr�esentons dans cette section l'e�cacit�e obtenue pour les supernovae de type
II-lin�eaire pour les campagnes d'octobre et novemvre 1997.

6.8.1 Campagne d'octobre 1997

Pour les supernovae de type II-lin�eaire, la d�ependance de l'e�cacit�e relative en fonction
des param�etres de coupures (�gures 6.79 et 6.80) est tr�es similaire �a celle obtenue pour
les pour les type II-plateau, car elles ont la même gamme de magnitude.
Par contre, leur courbe de lumi�ere dissemblable se traduit un temps de contrôle di��erent,

et en cons�equence une d�ependance de l'e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le
rouge et de la phase (�gures 6.81 et 6.82) di��erente. L'e�cacit�e relative en fonction de la
phase et du d�ecalage vers le rouge est pr�esent�ee en �gure 6.83 et 6.84.
La distribution en d�ecalage vers le rouge pr�evue par la simulation est indiqu�ee en �gure

6.85 et 6.86 , o�u elle est compar�ee �a la distribution th�eorique calcul�ee avec le patron de
courbe de lumi�ere de type II-lin�eaire, auquel on applique une dispersion de 1 magnitude,
un seuil en magnitude Vlim: SN et le seuil en magnitude correspondant au crit�ere S1 ou S2
pour les galaxies. Les supernovae de type II-lin�eaire sont d�etect�ees plus pr�es du maximum,
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Fig. 6.74 { Courbe de lumi�ere e�ective (trait �epais) d'une supernova de type II-plateau

�a z = 0:05 telle qu'elle est mesur�ee sur l'image soustraite obtenue �a partir d'une image

courante et d'une image r�ef�erence s�epar�ees de �t = 25 jours. Elle est obtenue en sous-

trayant le ux de la supernova sur l'image courante (trait �n) du ux de la supernova sur

l'image r�ef�erence (trait �n tiret�e).
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Fig. 6.75 { Temps de contrôle (trait plein) en fonction du d�ecalage vers le rouge pour

une supernova de type II-plateau dont l'image courante et l'image r�ef�erence sont s�epar�ees

de �t = 25 jours. En trait tiret�e est indiqu�e le temps de contrôle correspondant �a un

intervalle de temps �t =1. La magnitude limite est �egale �a mV = 21:1.
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Fig. 6.76 { Pour la campagne de recherche de novembre 1997, et les supernovae de type

II-plateau en haut: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova.

En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Fig. 6.77 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les super-

novae de type II-plateau lors de la campagne de novembre 1997. La l�egende est semblable

�a celle de la �gure 6.53. En a), la distribution pr�evue par la simulation (trait plein) est

compar�ee �a celle obtenue en supprimant les coupures de l'analyse, pour ne garder �nale-

ment (trait tiret�e) que le crit�ere de s�election S1 et une coupure de 2500 adu sur le ux

simul�e. En b) est indiqu�ee en trait plein �epais la courbe correspondant �a la distribution

th�eorique en d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite

Vlim: SN = 21:1 (correspondant pour les champs de novembre 1997 et les supernovae de

type II �a une coupure en ux �a 2500 adu) et aux galaxies hôtes la magnitude limite

Rclim: gal: = 19:1, qui correspond au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec la dis-

tribution P1 en trait tiret�e. Pour comparaison, le d�ecalage vers le rouge des 2 supernovae

vraisemblablement de type II-plateau d�ecouvertes pendant la campagne de l'automne 1997

est indiqu�e en hachures.
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Etude de la distribution en z, sélection S2

0

20

40

60

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5

Entries             332

a)

S2 + coupure analyse

P2: S2 + Φsimulé SN  >  2500 ADU

décalage vers le rouge z

dN
/d

z

0

20

40

60

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5

Entries             332

b)

Cf. a)

P1: Cf a)

dist. théorique

+ Rc gal; LCRS  ≤ 18.4

décalage vers le rouge z

dN
/d

z

Fig. 6.78 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les

supernovae de type II-plateau lors de la campagne de novembre 1997. La l�egende est iden-

tique �a la �gure 6.78, en appliquant maintenat le crit�ere S2. La distribution obtenue en

rempla�cant les coupures de l'analyse par la simple coupure en ux sur les supernovae

�SN;min = 2500adu, mais en conservant le crit�ere de s�election S2, est la distribution

P2, trac�ee en tirets. Elle est similaire �a la pr�ediction th�eorique (trait �epais) correspon-

dant �a une magnitude limite Vlim: SN = 21:1 pour les supernovae et une magnitude li-

mite, correspondant �a la limite vEroc = �4, align�ee sur l'�echelle de magnitude du lcrs,

Rclim: gal: = 18:4 pour leur galaxie hôte.
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Fig. 6.79 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 1 en fonction du ux en adu de

la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de

la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre

de la galaxie (en bas). Sur les deux �gures du bas, l'e�cacit�e relative est trac�ee en trait

plein lorsque la coupure C40 qui permet d'�eliminer les d�efauts de soustraction n'est pas

impos�ee, et en tirets quand on l'impose.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.80 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire:

d�ependance de l'e�cacit�e relative de d�etection num�ero 2 en fonction du ux en adu de

la supernova simul�ee (en haut), du rapport des amplitudes de la supernova simul�ee et de

la galaxie hôte (au milieu), et de la distance en pixels de la supernova simul�ee au centre

de la galaxie (en bas). Sur les deux �gures du bas, on a trac�e l'e�cacit�e relative en trait

plein lorsque la coupure C40 (�elimination des d�efauts de soustraction) est supprim�ee, et

en tirets quand elle est appliqu�ee.
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Fig. 6.81 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire, en haut:
e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase de la supernova (instant d'�emission de

la lumi�ere observ�ee, compt�e �a partir de l'instant de luminosit�e maximum dans le r�ef�erentiel

de la supernova). En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la

supernova.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.82 { Pour la campagne d'octobre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire, en

haut: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova. En bas: e�cacit�e

relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Fig. 6.83 { Campagne d'octobre 1997, supernovae de type II-lin�eaire: e�cacit�e relative

num�ero 1 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova dans la

situation num�ero 1 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S1 qui impose entre autre vEros �
�3:3.
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Efficacité de détection numéro 2
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Fig. 6.84 { Campagne d'octobre 1997, supernovae de type II-lin�eaire: e�cacit�e relative

num�ero 2 en fonction de la phase et du d�ecalage vers le rouge de la supernova dans la

situation num�ero 2 o�u la galaxie hôte v�eri�e le crit�ere S2 qui impose entre autre vEros �
�4.
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Fig. 6.85 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les

supernovae de type II-lin�eaire lors de la campagne d'octobre 1997. La l�egende est semblable

�a celle de la �gure 6.53. En a), la distribution pr�evue par la simulation (trait plein)

est compar�ee �a celle obtenue en supprimant les coupures de l'analyse, pour ne garder

�nalement (trait tiret�e) que le crit�ere de s�election S1 et une coupure de 2500 adu sur le

ux simul�e. En b) est indiqu�ee en trait plein �epais la courbe correspondant �a la distribution

th�eorique en d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite

Vlim: SN = 21:4 (correspondant pour les champs d'octobre 1997 et les supernovae de type II �a
une coupure en ux �a 2500 adu) et aux galaxies hôtes la magnitude limite Rclim: gal: = 19:4,
qui correspond au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec la distribution P1 en trait

tiret�e. Pour comparaison, le d�ecalage vers le rouge d'une supernova d�ecouverte pendant

la campagne de l'automne 1997 et dont la courbe de lumi�ere est compatible avec le type

II-lin�eaire est indiqu�e en hachures.
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Etude de la distribution en z, sélection S2
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Fig. 6.86 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les su-

pernovae de type II-lin�eaire, et les champs de recherche de la campagne d'octobre 1997.

La l�egende est identique �a la �gure 6.85, mais nous avons remplac�e la coupure S1 par la

coupure S2. La distribution obtenue en rempla�cant les coupures de l'analyse par la simple

coupure en ux sur les supernovae �SN;min = 2500adu, mais en conservant le crit�ere

de s�election S2, est la distribution P2, trac�ee en tirets. Elle est similaire �a la pr�ediction

th�eorique (trait �epais) correspondant �a une magnitude limite Vlim: SN = 21:3 pour les super-
novae et une magnitude limite, correspondant �a la limite vEroc = �4, align�ee sur l'�echelle
de magnitude du lcrs, Rclim: gal: = 18:7 pour leur galaxie hôte. Pour comparaison, le

d�ecalage vers le rouge d'une supernova d�ecouverte pendant la campagne de l'automne

1997 et dont la courbe de lumi�ere est compatible avec le type II-lin�eaire est indiqu�e en

hachures.
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la magnitude limite correspondant au seuil de 2500 adu est alors plus bleue et �egale �a:

Vlim: SN = 21:3 (6.70)

Les magnitudes limites des galaxies hôtes correspondant aux crit�eres S1 et S2 sont toujours
�egales �a 19.4 et 18.7 respectivement. De nouveau, l'accord entre th�eorie et simulation et
correct.

6.8.2 Campagne de novembre 1997

Les supernovae de type II-lin�eaire conjuguent la magnitude faible des supernovae de
type II, et la d�ecroissance rapide de la courbe de lumi�ere des supernovae de type Ia: aussi
l'e�cacit�e relative en fonction de la phase pour la campagne de novembre 1997 chute
rapidement (�gures 6.87 et 6.88). La distribution en d�ecalage vers le rouge pr�evue parla
simulation est pr�esent�ee en �gure 6.89 et 6.90.

6.9 Taux d'explosion de supernovae de type Ia

Pour calculer le taux d'explosion nous calculons la somme S sur les champs trait�es
pendant la campagne d'octobre 1997 et la campagne de novembre 1997.
Nous calculerons tout d'abord le taux pr�edit par la simulation, puis �etudierons l'impact

d'une erreur syst�ematique sur la calibration ou le d�ecalage vers le rouge tir�e.
Nous adoptons la valeur m�V = 4:83.

6.9.1 Campagne d'octobre 1997

Pendant la campagne d'octobre 1997, deux supernovae (SN 1997dk et SN 1997dl) ont
�et�e identi��ees come supernova de type Ia. SN 1997dh a �et�e identi��ee en Ic d'apr�es son
spectre. Aucune donn�ee spectroscopique n'a �et�e obtenue pour SN 1997dm. Cependant,
sa courbe de lumi�ere tr�es plate ([Hamilton, 1999]) suggg�ere une identi�cation en type
II-plateau. Nous adoptons en cons�equence:

NSNIa d�etect�ees; oct:97 = 2 2 [0:44; 5:32] (90% de niveau de con�ance) (6.71)

Nous utilisons une loi poissonienne pour calculer l'intervalle �a 90% de niveau de con�ance.

� Taux d'explosion

Nous pouvons calculer le taux d'explosion par ccd, en consid�erant que l'e�cacit�e cal-
cul�ee sur le ccd choisi est repr�esentative de toute la cam�era. Ces r�esultats sont pr�esent�es
dans les tableaux 6.5 et 6.6 correspondant respectivement aux crit�eres de s�election S1 et
S2. La moindre e�cacit�e sur les ccd de bord conduit �a un taux plus �elev�e.
Le taux d'explosion est calcul�e en sommant la contribution pond�er�ee (d'un facteur 1/7,

car le ccd 7 n'�etait pas utilisable) de chaque ccd. Il est compar�e, dans les tableaux 6.5
et 6.6 aux taux obtenu en consid�erant les ccd de bords 0, 1 �equivalents au ccd 6, et

312



Efficacité relative de détection numéro 1
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Fig. 6.87 { Pour la campagne de novembre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire,

en haut: e�cacit�e relative num�ero 1 en fonction de la phase de la supernova (instant

d'�emission de la lumi�ere observ�ee, compt�e �a partir de l'instant de luminosit�e maximum

dans le r�ef�erentiel de la supernova). En bas: e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage

vers le rouge de la supernova.
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Efficacité relative de détection numéro 2
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Fig. 6.88 { Pour la campagne de novembre 1997, et les supernovae de type II-lin�eaire,

en haut: e�cacit�e relative num�ero 2 en fonction de la phase de la supernova. En bas:

e�cacit�e relative en fonction du d�ecalage vers le rouge de la supernova.
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Etude de la distribution en z  avec la  sélection S1
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Fig. 6.89 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les

supernovae de type II-lin�eaire lors de la campagne de novembre 1997. La l�egende est

semblable �a celle de la �gure 6.53. En a), la distribution pr�evue par la simulation (trait

plein) est compar�ee �a celle obtenue en supprimant les coupures de l'analyse, pour ne garder

�nalement (trait tiret�e) que le crit�ere de s�election S1 et une coupure de 2500 adu sur le

ux simul�e. En b) est indiqu�ee en trait plein �epais la courbe correspondant �a la distribution

th�eorique en d�ecalage vers le rouge lorsqu'on impose aux supernovae la magnitude limite

Vlim: SN = 21: (correspondant pour les champs d'octobre 1997 et les supernovae de type II �a
une coupure en ux �a 2500 adu) et aux galaxies hôtes la magnitude limite Rclim: gal: = 19:1,
qui correspond au seuil de S1. Elle est en accord raisonnable avec la distribution P1 en trait

tiret�e. Pour comparaison, le d�ecalage vers le rouge d'une supernova d�ecouverte pendant

la campagne de l'automne 1997 et dont la courbe de lumi�ere est compatible avec le type

II-lin�eaire est indiqu�e en hachures.
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Etude de la distribution en z, sélection S2
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Fig. 6.90 { Distribution en d�ecalage vers le rouge pr�edite par la simulation pour les

supernovae de type II-lin�eaire, et les champs de recherche de la campagne de novembre

1997. La l�egende est identique �a la �gure 6.85, mais nous avons remplac�e la coupure S1

par la coupure S2. La distribution obtenue en rempla�cant les coupures de l'analyse par

la simple coupure en ux sur les supernovae �SN;min = 2500adu, mais en conservant

le crit�ere de s�election S2, est la distribution P2, trac�ee en tirets. Elle est similaire �a la

pr�ediction th�eorique (trait �epais) correspondant �a une magnitude limite Vlim: SN = 21: pour
les supernovae et une magnitude limite, correspondant �a la limite vEroc = �4, align�ee sur
l'�echelle de magnitude du lcrs, Rclim: gal: = 18:4 pour leur galaxie hôte. Pour comparaison,
le d�ecalage vers le rouge d'une supernova d�ecouverte pendant la campagne de l'automne

1997 et dont la courbe de lumi�ere est compatible avec le type II-lin�eaire est indiqu�e en

hachures.
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s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
0 0.200 0.167 0.223 0.171
1 0.276 0.149 0.304 0.160
2 0.000 0.000 0.000 0.000
3 0.171 0.155 0.179 0.166
4 0.176 0.161 0.198 0.169
5 0.200 0.160 0.210 0.172
6 0.205 0.156 0.248 0.170
7 0.000 0.000 0.000 0.000

5 & 6 0.202 0.158 0.225 0.171
tous 0.200 0.160 0.219 0.168

Tab. 6.5 { Taux d'explosion correspondant �a 2 supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant

la campagne d'octobre 1997 (1). On a adopt�e ici les crit�ere de s�election de la galaxie hôte

S1. Dans les deux premi�eres colonnes sont indiqu�es le taux et le d�ecalage vers le rouge

moyen correspondant �a une e�cacit�e \parfaite", �equivalente �a une simple coupure sur le

ux simul�e. Dans les deux derni�eres colonnes, ces mêmes quantit�es sont calcul�ees pour

une e�cacit�e correspondant aux coupures de l'analyse. Le taux est calcul�e par ccd, c'est-

�a-dire en consid�erant que le ccd choisi est repr�esentatif des 7 ccd de la mosa��que. Puis

on calule le taux en consid�erant la mosa��que form�ee de 4 ccd 5 et 3 ccd 6. En�n, le taux

d'explosion est calcul�e en moyennant sur tous les ccd: le taux obtenu est �egal au taux

calcul�e avec les seuls ccd 5 et 6.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
0 0.286 0.145 0.325 0.146
1 0.364 0.136 0.424 0.141
2 0.000 0.000 0.000 0.000
3 0.229 0.138 0.254 0.143
4 0.236 0.145 0.278 0.148
5 0.272 0.143 0.299 0.152
6 0.283 0.138 0.385 0.142
7 0.000 0.000 0.000 0.000

5 & 6 0.277 0.141 0.330 0.148
tous 0.272 0.142 0.314 0.147

Tab. 6.6 { Taux d'explosion correspondant �a 2 supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant

la campagne d'octobre 1997 (2). Le calcul pr�esent�e dans le tableau 6.5 est repris ici en

utilisant le crit�ere de s�election S2 pour le choix de la galaxie hôte, ce qui permet de tenir

compte de l'e�cacit�e de l'examen visuel: c'est pourquoi nous adoptons la valeur du taux

d'explosion et du d�ecalage vers le rouge moyen indiqu�es en gras.
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les ccd du centre de la cam�era 2, 3, 4 �equivalents au ccd 5: ils sont remarquablement
proches. Par la suite, nous n'e�ectuerons le calcul que sur les ccd 5 et 6.
Nous adoptons la valeur correspondant au choix du crit�ere S2, qui permet de tenir

compte de l'e�cacit�e de l'examen visuel, soit:

RIa; oct:97 = 0:314 h2 =1010 L�V =si�ecle (6.72)

(6.73)

� Cons�equences d'une erreur sur la correspondance magnitude - z pour les

galaxies

En comparant la valeur du d�ecalage vers le rouge attribu�e aux galaxies des champs
d'octobre 1997 et le d�ecalage vers le rouge mesur�e par le lcrs , on constate l'existence
un d�ecalage syst�ematique:

ztir�e � zLCRS � 0:01 (6.74)

Pour estimer l'impact de ce d�ecalage sur le taux calcul�e, on compare le taux calcul�e
avec une liste de supernovae simul�ees au taux calcul�e avec les mêmes supernovae, dont
le d�ecalage vers le rouge a �et�e d�ecal�e syst�ematiquement de �z = 0:01. On observe une
diminution du taux calcul�e de 5%.

�R
R � �0:05� �z

0:01
(6.75)

Ainsi, le d�ecalage 6.74 peut être corrig�e en augmentant de 5% le taux obtenu.

� Cons�equences d'une erreur sur les relations de calibration

Nous utilisons trois relations de calibration dans la simulation: celle reliant les magni-
tudes eros �a la magnitude R-Cousins, pour estimer la magnitude R-Cousins de la galaxie
hôte, et celle reliant les magnitudes R-Cousins et V de la supernova pour en d�eterminer
le ux sur l'image dans la voie bleue. En�n, la magnitude V de la galaxie est utilis�ee pour
obtenir un taux en =1010 L�V =si�ecle.
Pour la campagne d'octobre 1997, o�u la magnitude R-Cousins de la galaxie utilis�ee pour

estimer son d�ecalage vers le rouge est align�ee sur l'�echelle de magnitude du lcrs , nous
ne tenons compte que de l'errreur possible sur la conversion des magnitudes R-Cousins et
V en magnitude vEros.
Ainsi, un d�ecalage syst�ematique �bvEros de la constante de calibration bvEros se traduit

par une augmentation du taux de mesur�e:

�R
R

� 0:1 � �bvEros
0:2

(6.76)

En�n, un d�ecalage syst�ematique �bV de la constante de calibration bV se traduit par
une augmentation du taux de mesur�e:

�R
R � 0:1� �bV

0:1
(6.77)

puisqu'elle n'intervient que dans le calcul de la luminosit�e de la galaxie pour obtenir le
taux en SNu.

318



s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 0.510 0.160 0.576 0.170
6 0.541 0.156 0.698 0.163

5 & 6 0.523 0.158 0.623 0.167

Tab. 6.7 { Taux d'explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pr�edit par la simulation pour

les supernovae de type Ia, calcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997. Seuls les ccd

5 et 6 ont �et�es utilis�es.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 0.697 0.149 0.815 0.156
6 0.753 0.143 1.014 0.147

5 & 6 0.720 0.146 0.890 0.152

Tab. 6.8 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

Iacalcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997 en adoptant le crit�ere de s�election S2

pour les galaxies hôtes: Nous adoptons la valeur du taux d'explosion et du d�ecalage vers

le rouge moyen indiqu�es en gras.

6.9.2 Campagne de novembre 1997

Pendant la campagne de novembre de 1997, deux supernovae ont pu être identi��ees par
spectroscopie comme supernova de type Ia: SN 1997ed et SN 1997ee. Nous ne disposons
pour SN 1997eb et SN 19997ec que de donn�ees photom�etriques. La courbe de lumi�ere tr�es
plate de SN 19997ec permet de lui attribuer le type II-plateau. En revanche, la courbe
de lumi�ere de SN 1997eb ([Hamilton, 1999]) pr�esente une d�ecroissance lin�eaire caract�eris-
tique d'une supernovae de type II-lin�eaire, ou d'une supernova de type I. Sa magnitude
absolue au maximum,MV � �18, correspondrait alors �a une supernova de type Ia sous-
lumineuse, ou �a une supernovae de type Ib ou Ic ou encore �a une supernovae de type
II-lin�eaire sur-lumineuse.

Nous estimons alors le nombre de supernovae de type Ia d�ecouvertes �a:

NSNIa d�etect�ees; nov:97 = 2 2 [0:44; 5:32] (90% de niveau de con�ance) (6.78)

� Taux d'explosion

Nous adoptons la valeur correspondant au choix du crit�ere S2, soit:

RIa; nov:97 = 0:890 h2 =1010 L�V =si�ecle (6.79)

(6.80)
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taux en h2=1010 L�=si�ecle
type eros [Cappellaro et al., 1993] [Pain et al., 1996]
Ia [0:15� 1:07] 0:4 0:82+0:54�0:37

Tab. 6.9 { Taux d'explosion de supernovae de type Ia.

� Cons�equences d'une erreur sur les relations de calibration

La distribution en d�ecalage vers le rouge adopt�ee pour les galaxies des champs de
recherche de novembre 1997 ne peut être v�eri��ee en utilisant les mesures du lcrs. Nous
n'envisageons donc ici qu'un d�ecalage syst�ematique de la constante de calibration bvEros
et de la constante de calibration bRc. On obtient les transformations suivantes:

�R
R

� �0:1� �bRc
0:2

(6.81)

�R
R

� 0:1 � �bvEros
0:2

(6.82)

6.9.3 Conclusion

Le nombre de supernovae de type Ia d�ecouvertes pendant ces deux campagnes est de 4:

NSNIa d�etect�ees = 4 2 [1:28; 8:0] (90% de niveau de con�ance) (6.83)

Le taux d'explosion obtenu est de:

RIa = 0:46+0:46�0:32 h
2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance) (6.84)

En consid�erant que le nombre de supernovae de type Ia d�ecouvertes est de 4 ou 5, on
obtient l'intervalle �a 90% de niveau de con�ance:

NSNIa d�etect�ees 2 [1:28� 9:27] (6.85)

Il correspond �a:

RIa = [0:15� 1:07] h2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance) (6.86)

Cette mesure est compar�ee �a celles e�ectu�ees par [Cappellaro et al., 1993] et [Pain et al., 1996]
dans le tableau 6.9.

6.10 Taux d'explosion de supernovae de type II-plateau

Deux supernovae de type II-plateau ont pu être identi��ees grâce �a la stabilit�e de leur
courbe de lumi�ere. Nous en d�eduisons ici un taux d'explosion.
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s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 0.558 0.074 0.627 0.084
6 0.508 0.078 0.663 0.085

5 & 6 0.536 0.076 0.642 0.084

Tab. 6.10 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-plateau calcul�e au moyen des donn�ees d'octobre 1997 (une supernova d�ecouverte). Les

galaxies hôtes sont s�electionn�ees avec le crit�ere S1. Seuls les ccd 5 et 6 ont �et�es utilis�es.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 0.589 0.072 0.689 0.079
6 0.532 0.077 0.714 0.083

5 & 6 0.563 0.074 0.700 0.081

Tab. 6.11 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-plateau calcul�e au moyen des donn�ees d'octobre 1997. Nous avons adopt�e ici le crit�ere

de s�election S2. Nous adoptons la valeur du taux d'explosion et du d�ecalage vers le rouge

moyen indiqu�es en gras.

6.10.1 Campagne d'octobre 1997

La courbe de lumi�ere de SN 1997dm ([Hamilton, 1999]) permet de l'identi�er comme
type II-plateau.

NSNII�p d�etect�ees; oct 97 = 1 2 [0:15; 3:89] (90% de niveau de con�ance) (6.87)

� Taux d'explosion

Le taux d'explosion estim�e sur les donn�ees d'octobre 1997 est pr�esent�e dans les tableaux
6.10 et 6.11 selon que l'on adopte le crit�ere de s�election S1 ou S2 pour les galaxies hôtes.
En appliquant le crit�ere S2, a�n de tenir compte de l'e�cacit�e de l'examen visuel, nous

obtenons:

RII�p; oct:97 = 0:7 h2 =1010 L�V =si�ecle (6.88)

6.10.2 Campagne de novembre 1997

Parmis les supernovae de la campagne de recherche de novembre 1997, SN 1997eb et
SN 1997ec n'ont pas b�en�e�ci�e de donn�ees specctroscopiques. Cependant, la courbe de
lmi�ere tr�es plate de SN 1997eb permet de la classer en type II-plateau. SN 1997ec a
�et�e d�ecouverte alors qu'elle �etait dans la phase de d�ecroissance lin�eaire. Un intervalle de
temps de 45 jours s�epare l'image de r�ef�erence de l'image de d�ecouverte. La phase lin�eaire
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s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 2.119 0.071 2.008 0.108
6 1.841 0.064 2.436 0.081

5 & 6 1.990 0.068 2.172 0.097

Tab. 6.12 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-plateau calcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997 (une supernova d�ecouverte).

Les galaxies hôtes sont s�electionn�ees avec le crit�ere S1. Seuls les ccd 5 et 6 ont �et�es

utilis�es.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 2.233 0.070 2.126 0.109
6 1.945 0.060 2.657 0.077

5 & 6 2.099 0.066 2.325 0.095

Tab. 6.13 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-plateau calcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997. Nous avons adopt�e ici le

crit�ere de s�election S2. Nous adoptons la valeur du taux d'explosion et du d�ecalage vers

le rouge moyen indiqu�es en gras.

commen�cant tadivement (� 2 mois) pour les supernovae de type II-plateau, nous pouvons
estimer que SN 1997ec n'en n'est pas une. Soulignons cependant que les type-II plateau
et II-lin�eaire pourrraient former un continuum.

Nous consid�erons donc que une supernova II-plateau a �et�e decouverte lors de la cam-
pagne de novembre 1997:

NSNII�p d�etect�ees; nov 97 = 1 2 [0:15; 3:89] (90% de niveau de con�ance) (6.89)

� Taux d'explosion

Le taux d'explosion correspondant est pr�esent�e dans les tableaux 6.12 et 6.13 selon que
l'on adopte le crit�ere de s�election S1 ou S2 pour les galaxies hôtes.

En appliquant le crit�ere S2, a�n de tenir compte de l'e�cacit�e de l'examen visuel, nous
obtenons:

RII�p; nov:97 = 2:325 h2 =1010 L�V =si�ecle (6.90)

(6.91)
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6.10.3 Conclusion

Le nombre de supernovae de type II-plateau d�ecouvertes pendant ces deux campagnes
est de 2:

NSNIIp d�etect�ees = 2 2 [0:44; 5:32] (90% de niveau de con�ance) (6.92)

Le taux d'explosion obtenu est de:

RII�p = 1:07+1:79�0:84 h
2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance) (6.93)

Cette valeur est �elev�ee, mais est compatible avec le taux de 0:35h2=1010 L�=si�ecle qu'on
peut, en supposant que les supernovae de type II se r�epartissent de mani�ere �egale entre
II-lin�eaire et II-plateau, d�eduire du taux d'explosion de type II de 0:71h2=1010 L�=si�ecle
mesur�e par [Cappellaro et al., 1993].

6.11 Taux d'explosion de supernovae de type II-lin�eaire

Parmi les supernovae d�ecouvertes pendant la campagne de l'automne 1997, seule SN
1997eb (campagne de novembre) pourrait être une supernova de typee II-lin�eaire. La
campagne d'octobre permet donc de placer une limite sup�erieure sur le taux.

6.11.1 Campagne d'octobre 1997

Le nombre de supernovae d�etect�ees pendant cette campagne est de:

0 � NSNII�l d�etect�ees; oct97 � 2:30 (90% de niveau de con�ance) (6.94)

� Taux d'explosion

Le taux d'explosion estim�e sur les donn�ees d'octobre 1997 est pr�esent�e dans les tableaux
6.14 et 6.15 selon que l'on adopte le crit�ere de s�election S1 ou S2 pour les galaxies hôtes
pour NSNII�l d�etect�ees; oct97 = 1. Nous le traduirons ensuite en une limite supr�erieure sur le
taux.

En appliquant le crit�ere S2, a�n de tenir compte de l'e�cacit�e de l'examen visuel, nous
obtenons la limite sup�erieure, �a 90% de con�ance:

RII�l; oct:97 � 5:42 h2 =1010 L�V =si�ecle (6.95)

(6.96)
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s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 2.022 0.066 2.221 0.076
6 1.640 0.075 2.153 0.086

5 & 6 1.838 0.070 2.191 0.080

Tab. 6.14 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-lin�eaire calcul�e au moyen des donn�ees d'octobre 1997 et en supossant que le nombre de

supernovae de type II-lin�eaire est �egal �a 1. Les galaxies hôtes sont s�electionn�ees avec le

crit�ere S1. Seuls les ccd 5 et 6 ont �et�es utilis�es.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 2.106 0.065 2.409 0.072
6 1.735 0.073 2.286 0.084

5 & 6 1.929 0.068 2.355 0.077

Tab. 6.15 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-lin�eaire calcul�e au moyen des donn�ees d'octobre 1997, en suposant qu'un supernova de

ce type a �et�e d�ecouverte pendant la campagne. Nous avons adopt�e ici le crit�ere de s�election

S2.

6.11.2 Campagne de novembre 1997

Le nombre de supernovae de type II-lin�eaire d�etect�ees pendant cette campagne est de
0 ou 1. Si on identi�e SN 1997eb comme une type II-lin�eaire, le nombre de supernovae de
type II-lin�eaire d�ecouverte pendant la campagne de novembre 1997 est de:

NSNII�l d�etect�ees;nov97 = 1 2 [0:14; 3:89] (90% de niveau de con�ance) (6.97)

Dans la cas contraire, on propose la limite sup�erieure:

NSNII�l d�etect�ees;nov97 � 3:89 (90% de niveau de con�ance) (6.98)

� Taux d'explosion

Le taux d'explosion estim�e sur les donn�ees de novembre 1997 est pr�esent�e dans les
tableaux 6.16 et 6.17 pour NSNII�l d�etect�ees;nov97 = 1. Nous le traduirons ensuite en une
limite sup�erieure sur le taux.
En supposant le nombre de supernova de type II-lin�eaire d�ecouverte pendant la cam-

pagne de novembre 1997 �egal �a 1, on obtient le taux suivant:

RII�l; nov:97 = 4:24+12:25�3:61 h2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance)(6.99)

� Conclusion
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s�election S1 s�election S1
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 3.270 0.073 3.286 0.089
6 4.030 0.059 5.938 0.068

5 & 6 3.557 0.067 4.064 0.080

Tab. 6.16 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type

II-lin�eaire calcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997 et en suposant que le nombre

de supernovae de type II-lin�eaire est �egal �a 1. Les galaxies hôtes sont s�electionn�ees avec

le crit�ere S1. Seuls les ccd 5 et 6 ont �et�es utilis�es pour ce calcul.

s�election S2 s�election S2
+ ux simul�e > 2500 adu coupures analyse

ccd taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z taux (h2 =1010 L�V =si�ecle) �z
5 3.374 0.073 3.442 0.089
6 4.139 0.058 6.140 0.067

5 & 6 3.664 0.066 4.240 0.079

Tab. 6.17 { Taux explosion et d�ecalage vers le rouge moyen pour les supernovae de type II-

lin�eaire calcul�e au moyen des donn�ees de novembre 1997, en suposant qu'une supernova
de ce type a �et�e d�ecouverte pendant la campagne. Nous avons adopt�e ici le crit�ere de

s�election S2.

Avec une supernova de type II-lin�eaire d�ecouverte pendant la campagne d'octobre 1997,
nous obtenons le taux suivant:

RII�l = 1:51+4:37�1:28 h
2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance) (6.100)

Cette valeur est �elev�ee, et est marginalement compatible avec le taux de 0:35h2=1010 L�=si�ecle
qu'on peut, en supposant que les supernovae de type II se r�epartissent de mani�ere �egale
entre II-lin�eaire et II-plateau, d�eduire du taux d'explosion de type II de 0:71h2=1010 L�=si�ecle
mesur�e par [Cappellaro et al., 1993].

Avec un nombre de supernovae de type II-lin�eaire d�ecouvertes �egal �a 0 ou 1, nous ne
pouvons qu'imposer la limite sup�erieur �a un niveau de 90% de con�ance:

RII�l � 5:89 h2 =1010 L�V =si�ecle (90% de niveau de con�ance) (6.101)
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E�cacit�e de d�etection : d�etermination du taux de supernovae

Conclusion

Les supernovae sont des indicateurs de distance particuli�erement interessants pour la
cosmologie: il est ainsi possible d'estimer la constante de Hubble en utilisant des super-
novae proches, ou, �a l'aide des supernovae de type Ia lointaines, de mesurer la densit�e de
mati�ere de l'Univers et la constante cosmologique r�eduites.
Les supernovae de type Ia proches (situ�ees dans le domaine de d�ecalage vers le rouge

z qui s'�etend de 0:03 �a 0:2) permettent de surcrô�t d'�etudier les relations d'intercalibra-
tion, qui augmentent la pr�ecision des distances mesur�ees. De plus, la mesure des taux
actuels d'explosion de supernovae est une information importante dans la compr�ehension
de l'�evolution galactique.
L'exp�erience eros 2, qui est avant tout une exp�erience de recherche de mati�ere sombre

sous forme d'astres compacts par e�et de microlentille gravitationnelle, consacre dix
pourcent de son temps d'observation �a la recherche de supernovae.
Avec quelques dizaines de supernovae d�ecouvertes �a ce jour, la recherche de supernovae

d'eros 2 est pleinement op�erationnelle. Nous avons pr�esent�e ici la mise en oeuvre de ce
projet, depuis l'�elaboration de la strat�egie observationnelle jusqu'�a la conception et la mise
en oeuvre du syst�eme de d�etection des supernovae. Le calcul d'e�cacit�e qui conclut cette
�etude nous permet d'estimer les taux d'explosion de supernovae. Ainsi, le taux d'explosion
de supernovae de type Ia que nous obtenons est de [0:15 � 1:07] h2 =1010 L�V =si�ecle.
Ces premiers r�esultats de la recherche de supernovae d'eros 2 ont conduit �a envisager

une collaboration internationale avec des �equipes de recherche de supernovae lointaines,
dans le but de d�ecouvrir et �etudier un lot important de supernovae proches. En se tournant
vers d'autres collaborations, la recherche de supernovae d'eros 2 pourrait alors obtenir
d'avantage de donn�ees photom�etriques et spectroscopiques sur les supernovae qu'elle d�e-
couvre.
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Organisation de la châ�ne de traitement en ligne des

images Supernovae �a La Silla

Delphine HARDIN

13 août 1998

R�esum�e
Cette note explique comment est organis�e �a La Silla le compte sneros (r�epertoire

boum) r�eserv�e �a la châ�ne de traitement en ligne des images supernovae. On indique

aussi comment installer chez soi la châ�ne de d�etection.
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La machine mâ�tre contrôle l'ex�ecution des tâches, et deux autres machines, les

machines 1 et 2, ex�ecutent les tâches. La machine 1 s'occupe des Ccd du num�ero 0

au num�ero 3, et la machine 2 des Ccd du num�ero 4 au num�ero 7.
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Les variables d'environnement pour ces 3 machines sont $MACHI MAITRE,

$MACHINE1 et $MACHINE2.

Normalement, la machine mâ�tre est la machine mâ�tre de l'Acquisition

(ACQ MACH MASTER, i.e. dapax18). Les machines qui travaillent sont pour la ma-

chine 1 la station alpha de la voie bleue (ACQ MACH BLEU, i.e. dapax17) et pour la

machine 2 la station alpha de la voie rouge (ACQ MACH ROUGE, i.e. dapax19).

1 Fichiers concernant l'environnement

Dans le r�epertoire �sneros:

.login: une copie de sauvegarde se trouve dans $SN DIR/.login sneros. C'est

celui de acqeros plus quelques lignes concernant l'environnement de sneros.

.cshrc: une copie de sauvegarde se trouve dans $SN DIR/.cshrc sneros. Il d�e�nit

le PATH qui comprend d'abord le chemin des commandes de PeidaProd, puis

ceux de $SN EXEC DIR (ex�ecutables sneros), et de $SN DIR (cshells de sneros).

Il d�e�nit aussi le LD LIBRARY PATH c'est-�a-dire l'endroit o�u se trouvent les

librairies de Peida et de sneros. En�n �a La Silla, o�u deux machines travaillent

de concert, il faut que le nom de la machine apparaisse dans le nom des �chiers

\.log". C'est ce qu'assure la d�e�nition de la variable LOG NUM MACHINE .

.cvspass: une copie de sauvegarde se trouve dans $SN DIR/.cvspass sneros. Les

sources sneros (dans l'avenir les cshells aussi) sont dans la base CVS du LAL

(r�epertoire SNAna). Ceci assure une mise �a jour ais�ee du r�epertoire des sources.

2 R�epertoires de la machine mâ�tre

$MACHI MAITRE

Voici la description des principaux r�epertoires pr�esents dans

/home/$MACHI MAITRE/boum, i.e. /home/dapax18/boum en temps normal.

Bien entendu, lorsqu'on souhaite faire travailler la châ�ne ailleurs qu'�a La Silla,

on a toute libert�e pour organiser ses r�epertoires comme on l'entend (cf. section 5).

Pour appr�ehender l'organisation des r�epertoires, on peut aussi consulter les �-

chiers d�e�nissant l'environnement �a La Silla : $SN DIR/sndefenv.csh test pour

un environnement de test (cf. section 4.1), $SN DIR/sndefenv.csh work pour un

environnement de travail (cf. section 4.2).

2.1 Miroir

C'est le r�epertoire contenant:

{ les ex�ecutables (sous-r�epertoire Exec).

{ les cshells (sous-r�epertoire Csh).

{ la librairie n�ecessaire aux ex�ecutables (compil�es en biblioth�eque partag�ee pour

r�eduire leur volume). C'est le sous-r�epertoire Libs.

{ les �chiers n�ecessaires au traitement des images et tenant peu de place, comme

les listes de zones �ducielles des ats �elds (sous-r�epertoire FlatZf).
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C'est donc le r�epertoire contenant tout ce qui \e�ectue du travail" . Il est alors

important qu'il soit local �a la machine qui travaille. C'est pourquoi il existe une

copie \miroir" de ce r�epertoire sur les machines de travail $MACHINE1 (dapax17) et

$MACHINE2 (dapax19), d'o�u son nom !

Les modi�cations des �chiers de Miroir s'e�ectuent sur $MACHI MAITRE. Il faut

alors e�ectuer une copie miroir de ce r�epertoire de $MACHI MAITRE vers $MACHINE1

et $MACHINE2. Pour cela, on utilise la commande mirrorcopy de acqeros. Cette

copie est aussi e�ectu�ee chaque jour grâce au syst�eme de copie miroir automatique

de acqeros (�chier /home/dapax18/prod/env/mirrordirs).

2.2 Candidats, Flats, Logs, Mosa��ques, Ref, Sub

Leurs noms parlent d'eux-mêmes. Ce sont les r�epertoires contenant tout ce qui

doit être stock�e ($MACHI MAITRE est la machine de stockage).

Les r�ef�erences et les ats �elds sont n�ecessaires �a la châ�ne de travail, mais trop

volumineux pour être sur $MACHINE1 ou $MACHINE2.

Les images soustraites sont stock�ees au cas o�u on d�esirerait les examiner.

Les listes de candidats, les misa��ques des candidats et les �chiers logs doivent

bien sûr être stock�es pour examen.

2.3 Cur, Frac, Rouges

Ce sont les r�epertoires, qui, lors de test ou de travail o�-line, accueillent les

images courantes, fractionn�ees, et rouges.

Les images rouges ne sont pas utilis�ees en ce moment (leur utilisation �etait pr�evue

pour l'�elimination des ast�ero��des).

2.4 SNAna

C'est le r�epertoire des sources, �a mettre �a jour avec la base CVS.

2.5 Bandes

On stocke dans ce r�epertoire toutes les informations sur les bandes Dlt d'images

\supernovae" amen�ees ou confectionn�ees �a La Silla.

2.6 Suivi

On met dans ce r�epertoire toutes les informations sur le suivi des supernovae

e�ectu�e �a l'ESO (Marly, Danois, etc.).

2.7 Documentation

Les documentations sur le fonctionnement de la chaine supernovae et son orga-

nisation y sont rang�ees.
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2.8 Cosmics, Work, Done

Ce sont des r�epertoires qui sont n�ecessaires aux machines de travail. Cependant,

par souci de sym�etrie, $MACHI MAITRE les poss�ede aussi.

3 R�epertoires des machines de travail

$MACHINE1 et $MACHINE2

Leur organisation est sym�etrique.

3.1 Miroir

Nous ne reviendrons pas sur le r�epertoire Miroir d�ecrit dans la section 2.8.

Rappelons cependant que toute modi�cation de Miroir sur $MACHI MAITRE doit

être suivie d'une copie miroir de ce r�epertoire de $MACHI MAITRE vers $MACHINE1

et $MACHINE2.

3.2 Cosmics

C'est le r�epertoire des catalogues produits lors de la d�etection des cosmiques.

3.3 Work

C'est le r�epertoire de travail de la châ�ne de traitement. Il abrite les sous-

r�epertoires CurCat (catalogues images courantes), Transfo (transformation g�eom�e-

trique entre deux images fractionn�ees, pour l'�etude des ast�ero��des) et CosZf (zones

�ducielles �etablies �a partir des catalogues de cosmiques).

3.4 Done

Ce r�epertoire contient tous les �chiers dans lesquels sont list�ees toutes les images

trait�ees, que ce soit par le d�ecosmiquage ou la châ�ne de d�etection. Le rôle de ces

�chiers est de ne pas traiter plusieurs fois le même champ. Ainsi, en cas d'arrêt

intempestif, en r�e-executant la châ�ne de traitement, on ne traite pas les images

d�ej�a process�ees.

4 Les variables d'environnement:

sndefenv.csh

En temps normal, les images prises pendant la nuit sont stock�ees sur les machines

d'acquisition et trait�ees dans la journ�ee suivante. Ceci correspond �a un environne-

ment de travail en ligne, d�e�ni dans sndefenv.csh work. C'est l'environnement par

d�efaut.

Parfois, on souhaite stocker les images �a traiter sur $MACHI MAITRE et e�ec-

tuer un traitement di��er�e. Ceci correspond �a un environnement de test, d�e�ni
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dans sndefenv.csh test. Dans le cas d'un traitement di��er�e, il ne reste plus qu'�a

copier les images �a traiter: les fractionn�ees dans $SN FRAC DIR, les r�eduites dans

$SN CUR DIR.

Lorsqu'une des machines bleue ou rouge de l'Acquisition vient �a manquer, l'en-

vironnement n'est pas perturb�e. En e�et, dans ce cas, les variables d'environnement

de l'Acquisition ACQ MACH BLEU et ACQ MACH ROUGE sont modi��ees par la personne

en charge de l'Acquisition. G�en�eralement, la machine mâ�tre (ACQ MACH MASTER, i.e.

dapax18) remplace la machine d�efaillante. Les variables d�e�nissant les machines de

travail $MACHINE1 et $MACHINE2 sont donc automatiquement modi��ees, puisqu'elle

pointent vers les variables ACQ MACH BLEU et ACQ MACH ROUGE. La machine mâ�tre

est alors aussi une des deux machines de travail. En particulier une machine de tra-

vail traite 4 des 8 ccd d'une image, et la machine de travail qui est aussi la machine

mâ�tre traite les 4 autres ccd. Il n'y a donc pas �a intervenir.

Cependant, si dans cette situation, on souhaite fonctionner sur la machine mâ�tre

seule, il faut qu'elle traite les 8 ccd d'une image. Il faut alors modi�er dans le �chier

d'environnement $SN DIR/sndefenv.csh la variable RUN MACHINE MAITRE �a mettre

�a 1, a�n que la machine mâ�tre traite les 8 ccd.

De mani�ere g�en�erale, si on souhaite fonctionner sur la machine mâ�tre seule,

il faut modi�er dans le �chier d'environnement $SN DIR/sndefenv.csh la variable

RUN MACHINE MAITRE et la mettre �a 1. Il ne faudra alors utiliser que des commandes

locales, indiqu�ees par le su�xe \ .csh" : sndoall .csh par exemple.

Dans tous les cas, la description compl�ete de la marche �a suivre se trouve dans

la documentation \Gestion de la châ�ne de d�etection des supernovae".

4.1 sndefenv.csh test

## definition de l'environnement de travail pour la

## recherche de supernovae a La Silla.

## Cas de TESTS OFF LINE, ie images courantes est fractionnees

## sauvees sur $MACHI_MAITRE dans $SN_CUR_DIR et $SN_FRAC_DIR.

## SI dapax18+ dapax17+dapax19

## machine maitre = dapax18

## machine 1 = dapax17, machine2 = dapax19

## SI dapax18+ dapax1?

## machine maitre = dapax18

## dapax18 remplace l'absente

## Si pas dapax18: tout transporter sur autre machine

## qui devient maitre

## Si une seule machine: elle sera maitre

## mettre RUN_MACHINE_MAITRE a 1

## employer sndoall_.csh et non sndoall.csh

## et de maniere generale truc_.csh et non truc.csh

setenv MACHI_MAITRE $ACQ_MACH_MASTER

setenv MACHINE1 $ACQ_MACH_BLEU
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setenv MACHINE2 $ACQ_MACH_ROUGE

setenv RUN_MACHINE_MAITRE 0

# directory chapeautant l'arborescence

# sur machine locale

setenv SN_HEAD_DIR /home/`uname -n`/boum/

# directory maitre et de stockage

# sur dapax18

setenv SN_DOCK_DIR /home/$MACHI_MAITRE/boum/

# directory de travail

setenv SN_WORK_DIR $SN_HEAD_DIR/Work

# directory miroir sur machine maitre, machine1 et machine2

setenv SN_MIROIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/

# directory des Cshells

setenv SN_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Csh

setenv SN_DIR1 /home/$MACHINE1/boum/Miroir/Csh

setenv SN_DIR2 /home/$MACHINE2/boum/Miroir/Csh

## on repartit les taches

cp $SN_DIR/champs.maitre.lst $SN_DIR/champs.$MACHI_MAITRE.lst

cp $SN_DIR/champs.machine1.lst $SN_DIR/champs.$MACHINE1.lst

cp $SN_DIR/champs.machine2.lst $SN_DIR/champs.$MACHINE2.lst

if ($RUN_MACHINE_MAITRE == 1) then

cp $SN_DIR/champs.maitre.lst $SN_DIR/champs.$MACHI_MAITRE.lst

endif

# directory des Executables, Objets, et

# Bibliotheques partagees

setenv SN_EXEC_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Exec

setenv SN_OBJ_DIR $SN_DOCK_DIR/Objs

setenv SN_LIBS_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Libs

# directory des Images References,

# Images et Catalogues

setenv SN_REF_DIR $SN_DOCK_DIR/Ref

setenv SN_REFIMG_DIR $SN_REF_DIR/Img

setenv SN_REFCAT_DIR $SN_REF_DIR/Cat

# directory des Images Rouges

setenv SN_RED_DIR $SN_DOCK_DIR/Rouges/

setenv SN_REDIMG_DIR $SN_RED_DIR

setenv SN_REDCAT_DIR $SN_DOCK_DIR/Rouges/Cat

# directory des Images Courantes,
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# Images et Catalogues

setenv SN_CUR_DIR $SN_DOCK_DIR/Cur

setenv SN_CURCAT_DIR $SN_WORK_DIR/CurCat

# directory des Images Fractionnees

setenv SN_FRAC_DIR $SN_DOCK_DIR/Frac

# directory des Flats,

# Images et ZonesFiducielles

setenv SN_FLAT_DIR $SN_DOCK_DIR/Flat

setenv SN_FLATZF_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/FlatZF

# directory des listes de candidats

setenv SN_CAND_DIR $SN_DOCK_DIR/Candidats

# directory des mosaiques de candidats

setenv SN_MOSA_DIR $SN_DOCK_DIR/Mosaiques

# directory des Images Soustraites

setenv SN_SUB_DIR $SN_DOCK_DIR/Sub

# directory des catalogues pour les cosmiques

setenv SN_COS_DIR $SN_HEAD_DIR/Cosmics/

# directory des catalogues d'objets sur fractionnees

setenv COS_CATOBJ_DIR $SN_COS_DIR/cat

# directory des catalogues de cosmiques

setenv SN_COSCAT_DIR $SN_COS_DIR/cosmic_cat

# directory des listes de zones fiducielles

# de cosmiques

setenv SN_COSZF_DIR $SN_WORK_DIR/CosZf

# directory des logs

setenv SN_LOG_DIR $SN_DOCK_DIR/Logs

# pour avoir le nom de machine inscrit

# dans le nom du log.

setenv LOG_NUM_MACHINE 1

# log general

setenv SN_LOG_ERR $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.`uname -n`.log

# directory des fichiers done

setenv SN_DONE_DIR $SN_HEAD_DIR/Done

# fichiers des images courantes traitees

setenv SN_DONE_FILE $SN_DONE_DIR/sndone

# fichiers des images rouges traitees

setenv SN_REDDONE_FILE $SN_DONE_DIR/reddone

# fichiers des images frac. traitees

# pour la recherche de cosmiques

setenv SN_COSDONE_FILE $SN_DONE_DIR/cos.log

# fichiers des images flats traitees

# pour la recherche des zones mauvaises

setenv SN_FLATDONE_FILE $SN_DONE_DIR/snflatdone
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# fichiers specifiant les champs a traiter

# (expression reguliere)

setenv SN_CHAMPS_FILE $SN_DIR/champs.`uname -n`.lst

# fichiers specifiant les champs a NE PAS traiter

# (liste des nom fits reduits (*tbr*) et frac. (*tbf*) )

setenv SN_EXCLU_FILE $SN_DIR/exclu.list

# juste parce que c'est commode

# parce que les fichies DONE sont des fichiers locaux,

# pour pouvoir les regarder ou modifier depuis machine maitre

# Attention , c'est dangereux si on les

# change de place !

setenv SN_DONE_FILE1 /home/$MACHINE1/boum/Done/sndone

setenv SN_DONE_FILE2 /home/$MACHINE2/boum/Done/sndone

setenv SN_COSDONE_FILE1 /home/$MACHINE1/boum/Done/cos.log

setenv SN_COSDONE_FILE2 /home/$MACHINE2/boum/Done/cos.log

setenv LOG1 $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.$MACHINE1.log

setenv LOG2 $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.$MACHINE2.log

setenv LOGCOS1 /home/$MACHINE1/boum/Work/res.cos

setenv LOGCOS2 /home/$MACHINE2/boum/Work/res.cos

setenv LOGSN1 /home/$MACHINE1/boum/Work/res.sn

setenv LOGSN2 /home/$MACHINE2/boum/Work/res.sn

setenv DO1 /home/$MACHINE1/boum/Done

setenv DO2 /home/$MACHINE2/boum/Done

setenv W1 /home/$MACHINE1/boum/Work

setenv W2 /home/$MACHINE2/boum/Work

setenv DI1 /home/$MACHINE1/boum/Miroir/Csh

setenv DI2 /home/$MACHINE2/boum/Miroir/Csh

4.2 sndefenv.csh work

## definition de l'environnement de travail pour la

## recherche de supernovae a La Silla.

## Cas de TRAVAIL EN LIGNE, ie images courantes est fractionnees

## sauvees dans $ACQ_DATA_RED_B et $ACQ_DATA_FRAC_B.

## SI dapax18+ dapax17+dapax19

## machine maitre = dapax18

## machine 1 = dapax17, machine2 = dapax19

## SI dapax18+ dapax1?

## machine maitre = dapax18

## dapax18 remplace l'absente
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## Si pas dapax18: tout transporter sur autre machine

## qui devient maitre

## Si une seule machine: elle sera maitre

## mettre RUN_MACHINE_MAITRE a 1

## employer sndoall_.csh et non sndoall.csh

## et de maniere generale truc_.csh et non truc.csh

setenv MACHI_MAITRE $ACQ_MACH_MASTER

setenv MACHINE1 $ACQ_MACH_BLEU

setenv MACHINE2 $ACQ_MACH_ROUGE

setenv RUN_MACHINE_MAITRE 0

# directory chapeautant l'arborescence

# sur machine locale

setenv SN_HEAD_DIR /home/`uname -n`/boum/

# directory maitre et de stockage

# sur dapax18

setenv SN_DOCK_DIR /home/$MACHI_MAITRE/boum/

# directory de travail

setenv SN_WORK_DIR $SN_HEAD_DIR/Work

# directory miroir sur machine maitre, machine1 et machine2

setenv SN_MIROIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/

# directory des Cshells

setenv SN_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Csh

setenv SN_DIR1 /home/$MACHINE1/boum/Miroir/Csh

setenv SN_DIR2 /home/$MACHINE2/boum/Miroir/Csh

## on repartit les taches

cp $SN_DIR/champs.maitre.lst $SN_DIR/champs.$MACHI_MAITRE.lst

cp $SN_DIR/champs.machine1.lst $SN_DIR/champs.$MACHINE1.lst

cp $SN_DIR/champs.machine2.lst $SN_DIR/champs.$MACHINE2.lst

if ($RUN_MACHINE_MAITRE == 1) then

cp $SN_DIR/champs.maitre.lst $SN_DIR/champs.$MACHI_MAITRE.lst

endif

# directory des Executables, Objets, et

# Bibliotheques partagees

setenv SN_EXEC_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Exec

setenv SN_OBJ_DIR $SN_DOCK_DIR/Objs

setenv SN_LIBS_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/Libs

# directory des Images References,

# Images et Catalogues

setenv SN_REF_DIR $SN_DOCK_DIR/Ref
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setenv SN_REFIMG_DIR $SN_REF_DIR/Img

setenv SN_REFCAT_DIR $SN_REF_DIR/Cat

# directory des Images Rouges

setenv SN_RED_DIR $DATA_RED_R

setenv SN_REDIMG_DIR $DATA_RED_R

setenv SN_REDCAT_DIR $SN_WORK_DIR

# directory des Images Courantes,

# Images et Catalogues

setenv SN_CUR_DIR $DATA_RED_B

setenv SN_CURCAT_DIR $SN_WORK_DIR/CurCat

# directory des Images Fractionnees

setenv SN_FRAC_DIR $DATA_BRUT_B

# directory des Flats,

# Images et ZonesFiducielles

setenv SN_FLAT_DIR $SN_DOCK_DIR/Flat

setenv SN_FLATZF_DIR $SN_HEAD_DIR/Miroir/FlatZF

# directory des listes de candidats

setenv SN_CAND_DIR $SN_DOCK_DIR/Candidats

# directory des mosaiques de candidats

setenv SN_MOSA_DIR $SN_DOCK_DIR/Mosaiques

# directory des Images Soustraites

setenv SN_SUB_DIR $SN_DOCK_DIR/Sub

# directory des catalogues pour les cosmiques

setenv SN_COS_DIR $SN_HEAD_DIR/Cosmics/

# directory des catalogues d'objets sur fractionnees

setenv COS_CATOBJ_DIR $SN_COS_DIR/cat

# directory des catalogues de cosmiques

setenv SN_COSCAT_DIR $SN_COS_DIR/cosmic_cat

# directory des listes de zones fiducielles

# de cosmiques

setenv SN_COSZF_DIR $SN_WORK_DIR/CosZf

# directory des logs

setenv SN_LOG_DIR $SN_DOCK_DIR/Logs

# pour avoir le nom de machine inscrit

# dans le nom du log.

setenv LOG_NUM_MACHINE 1

# log general

setenv SN_LOG_ERR $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.`uname -n`.log

# directory des fichiers done

setenv SN_DONE_DIR $SN_HEAD_DIR/Done

# fichiers des images courantes traitees

setenv SN_DONE_FILE $SN_DONE_DIR/sndone
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# fichiers des images rouges traitees

setenv SN_REDDONE_FILE $SN_DONE_DIR/reddone

# fichiers des images frac. traitees

# pour la recherche de cosmiques

setenv SN_COSDONE_FILE $SN_DONE_DIR/cos.log

# fichiers des images flats traitees

# pour la recherche des zones mauvaises

setenv SN_FLATDONE_FILE $SN_DONE_DIR/snflatdone

# fichiers specifiant les champs a traiter

# (expression reguliere)

setenv SN_CHAMPS_FILE $SN_DIR/champs.`uname -n`.lst

# fichiers specifiant les champs a NE PAS traiter

# (liste des nom fits reduits (*tbr*) et frac. (*tbf*) )

setenv SN_EXCLU_FILE $SN_DIR/exclu.list

# juste parce que c'est commode

# parce que les fichies DONE sont des fichiers locaux,

# pour pouvoir les regarder ou modifier depuis machine maitre

# Attention , c'est dangereux si on les

# change de place !

setenv SN_DONE_FILE1 /home/$MACHINE1/boum/Done/sndone

setenv SN_DONE_FILE2 /home/$MACHINE2/boum/Done/sndone

setenv SN_COSDONE_FILE1 /home/$MACHINE1/boum/Done/cos.log

setenv SN_COSDONE_FILE2 /home/$MACHINE2/boum/Done/cos.log

setenv LOG1 $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.$MACHINE1.log

setenv LOG2 $SN_LOG_DIR/sn`date '+%d%m%y'`.general.$MACHINE2.log

setenv LOGCOS1 /home/$MACHINE1/boum/Work/res.cos

setenv LOGCOS2 /home/$MACHINE2/boum/Work/res.cos

setenv LOGSN1 /home/$MACHINE1/boum/Work/res.sn

setenv LOGSN2 /home/$MACHINE2/boum/Work/res.sn

setenv DO1 /home/$MACHINE1/boum/Done

setenv DO2 /home/$MACHINE2/boum/Done

setenv W1 /home/$MACHINE1/boum/Work

setenv W2 /home/$MACHINE2/boum/Work

setenv DI1 /home/$MACHINE1/boum/Miroir/Csh

setenv DI2 /home/$MACHINE2/boum/Miroir/Csh

5 Installation de la châ�ne de traitement �a do-

micile

1. Importer le contenu du futur $SN DIR depuis �hardin/Csh las (bientôt sous

CVS).
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2. Importer SNAna avec CVS.

3. Accorder la d�e�nition des variables d'environnement du �chier sndefenv.csh

(auxquelles la Make�le fait r�ef�erence) avec votre organisation personnelle des

r�epertoires. La seule obligation est d'a�ecter un r�epertoire �a chacune des va-

riables d'environnement d�e�nie.

4. Pour chaque champ �a traiter, les images courante, r�ef�erence et fractionn�ees,

ainsi qu'une image at �eld sont n�ecessaires. L'obtention des zones �ducielles

du at �eld est d�ecrite dans le mode d'emploi de la châ�ne de traitement.

5. Lorsqu'existent deux cshells de type truc.csh et truc .csh, truc .csh est

destin�e �a une utilisation �a domicile, et truc.csh est r�eserv�e �a une utilisation

�a La Silla (il lance truc .csh en tâche de fond sur les machines $MACHINE1

et $MACHINE2).
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Annexe B

Mode d'emploi de la châ�ne de

traitement automatique des donn�ees

pour la d�etection des supernovae
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Gestion de la châ�ne de d�etection des supernovae
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R�esum�e

Cette note explique comment ex�ecuter la châ�ne de d�etection en ligne des su-
pernovae �a La Silla, en surveiller le bon d�eroulement, puis examiner les candidats
d�etect�es.
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La machine mâ�tre contrôle l'ex�ecution des tâches, et deux autres machines, les
machines 1 et 2, ex�ecutent les tâches. La machine 1 s'occupe des Ccd du num�ero 0
au num�ero 3, et la machine 2 des Ccd du num�ero 4 au num�ero 7.
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Les variables d'environnement pour ces 3 machines sont $MACHI MAITRE, $MACHINE1
et $MACHINE2.

Normalement, la machine mâ�tre est la machine mâ�tre de l'Acquisition (ACQ MACH MASTER,
i.e. dapax18). Les machines qui travaillent sont pour la machine 1 la station alpha
de la voie bleue (ACQ MACH BLEU, i.e. dapax17) et pour la machine 2 la station alpha
de la voie rouge (ACQ MACH ROUGE, i.e. dapax19).

1 Les commandes

login: On se logue sur la machine mâ�tre, i.e. ACQ MACH MASTER, soit dapax18 en
temps normal, sous sneros. Par la suite, les commandes sont pr�esent�ees en
supposant que la machine mâ�tre est dapax18.

login: sneros

passwd: celui de acqeros

Ceci pour des raisons de s�ecurit�e vis-�a-vis du contenu des r�epertoires de acqeros.

commande:

dapax18-sneros >sndoall.csh

Elle lance sur les machines de travail $MACHINE1 et $MACHINE2 la commande
locale sndoall .csh.

pour lister les jobs :

Pour lister les jobs actuellement e�ectu�es par sneros sur dapax17, dapax18
et dapax19:

dapax18-sneros >snerosjobs.csh

Pour lister les num�eros de PID des tâches de la châ�ne de d�etection actuelle-
ment e�ectu�ees par sneros sur dapax17, dapax18 et dapax19:

dapax18-sneros >snerosPID.csh

pour tout arrêter en urgence:

Pour tuer les tâches de la châ�ne de d�etection actuellement e�ectu�ees par
sneros sur dapax17, dapax18 et dapax19 (�a e�ectuer plusieurs fois):

dapax18-sneros >sneroskill.csh

�chiers \DONE":

Le nom des images trait�ees par chacune des machines est inscrit dans des
�chiers situ�es sur $MACHINE1 et $MACHINE2. Il s'agit de $SN COSDONE FILE1

et $SN COSDONE FILE2 pour la d�etection des cosmiques et de $SN DONE FILE1

et $SN DONE FILE2 pour la d�etection des supernovae. Pour la d�etection des
cosmiques, on utilise les images fractionn�ees: c'est donc le nom des images
fractionn�ees qui est inscrit dans $SN COSDONE FILE1 ou $SN COSDONE FILE2.
Par contre, la châ�ne de d�etection des supernovae utilise l'image r�eduite, ce
sera donc son nom qui apparâ�tra dans $SN DONE FILE1 ou $SN DONE FILE2.

De cette fa�con, une image d�ej�a trait�ee ne l'est pas �a nouveau, même en cas
d'interruption et de reprise successive du traitement.
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2 Pr�ecautions avant d'ex�ecuter la châ�ne de

traitement

2.1 Environnement

En fonctionnement normal, il n'est pas n�ecessaire de modi�er l'environnement.
Quelques situations requi�erent cependant des changements.

1. On souhaite passer en environnement de travail o�-line.

En temps normal, les images prises pendant la nuit sont stock�ees sur les ma-
chines d'acquisition et trait�ees dans la journ�ee suivante. Ceci correspond �a un
environnement de travail en ligne, que l'on obtient en e�ectuant la commande:

dapax18-sneros >env work inline.csh

C'est l'environnement par d�efaut.

Parfois, on souhaite stocker les images �a traiter sur $MACHI MAITRE et e�ectuer
un traitement di��er�e. Ceci correspond �a un environnement de test, obtenu en
e�ectuant la commande:

dapax18-sneros >env test offline.csh

Dans le cas d'un traitement di��er�e, il ne reste plus qu'�a copier les images �a
traiter: les fractionn�ees dans $SN FRAC DIR, les r�eduites dans $SN CUR DIR.

Pour revenir �a un environnement de travail en ligne:

dapax18-sneros >env work inline.csh

Si on veut que ces modi�cations d'environnement soient e�ectives dans la
fenêtre Unix o�u on travaille, et pas seulement pour les cshells, ex�ecuter:

dapax18-sneros >source $SN DIR/sndefenv.csh

2. Une des machines bleue ou rouge de l'Acquisition vient �a manquer.

Dans ce cas, les variables d'environnement de l'Acquisition ACQ MACH BLEU

et ACQ MACH ROUGE sont modi��ees par la personne en charge de l'Acquisition.
G�en�eralement, la machine mâ�tre (ACQ MACH MASTER, i.e. dapax18) remplace la
machine d�efaillante. Les variables d�e�nissant les machines de travail $MACHINE1
et $MACHINE2 sont donc automatiquement modi��ees, puisqu'elle pointent vers
les variables ACQ MACH BLEU et ACQ MACH ROUGE. La machine mâ�tre est alors
aussi une des deux machines de travail. En particulier une machine de travail
traite 4 des 8 ccd d'une image, et la machine de travail qui est aussi la machine
mâ�tre traite les 4 autres ccd.

Jusqu'ici, il n'y a donc pas �a intervenir.

Mais si dans cette situation, on souhaite fonctionner sur la machine mâ�tre
seule, il faut qu'elle traite les 8 ccd d'une image. Il faut alors modi�er dans le �-
chier d'environnement $SN DIR/sndefenv.csh la variable RUN MACHINE MAITRE

�a mettre �a 1, a�n que la machine mâ�tre traite les 8 ccd. Apr�es modi�cation
du �chier, e�ectuer sur la machine mâ�tre:

dapax18-sneros >env modif.csh
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3. Fonctionner sur une seule machine.

De mani�ere g�en�erale, si on souhaite fonctionner sur la machine mâ�tre seule, il
faut mieux modi�er dans le �chier d'environnement $SN DIR/sndefenv.csh la
variable RUN MACHINE MAITRE et la mettre �a 1. Apr�es modi�cation du �chier,
e�ectuer sur la machine mâ�tre:

dapax18-sneros >env modif.csh

Les commandes �a lancer sont alors: sndoall .csh, clean .csh, sneroskill .csh,

snerosjobs .csh, c'est-�a-dire qu'on ne lance que des commandes locales.

2.2 Place disque

Il faut v�eri�er la place disque sur les machines $MACHI MAITRE, $MACHINE1 et
$MACHINE2 avec la commande df . sur chacune des machines.

Un nettoyage quotidien peut être e�ectu�e avec la commande clean.csh d�ecrite
en section 7. Elle permet de nettoyer les r�epertoires de travail de $MACHINE1 et
$MACHINE2.

Par contre, le r�epertoire des soustractions $SN SUB DIR est �a nettoyer �a la main,
si on veut faire de la place sur la machine mâ�tre.

D'autre part, lorsque les r�epertoires $SN CAND DIR et $SN MOSA DIR contiennent
les listes de candidats et les mosa��ques d'une recherche pr�ec�edente, il est pr�ef�erable
de renommer ces r�epertoires (en incluant la date dans leur nouveau nom), et de
recr�eer deux nouveaux r�epertoires $SN CAND DIR et $SN MOSA DIR.

Par exemple, si $SN CAND DIR et $SN MOSA DIR contiennent les candidats et les
mosa��ques du 7j20:

exemple :

dapax18-sneros >cd $SN HEAD DIR

dapax18-sneros >mv Candidats Candidats 7j20

dapax18-sneros >mkdir Candidats

dapax18-sneros >mv Mosa��ques Mosa��ques 7j20

dapax18-sneros >mkdir Mosa��ques

2.3 Qualit�e des donn�ees

Il faut v�eri�er la qualit�e des donn�ees: probl�emes �electroniques, gouttes de conden-
sation sur le hublot, traces importantes de satellites.

Lorsqu'on travaille �a distance, on peut �a cet e�et d�ecouper, compresser et trans-
f�erer un morceau de Ccd. Voici un exemple pour l'image nr42214tbr7k2060.fits.

exemple :

dapax18-sneros >cd $SN WORK DIR

dapax18-sneros >$SN EXEC DIR/decoupe image

-i $SN CUR DIR/nr42214tbr7k2060.fits

-o nr42214 decoupe.fits -x 200 -y 200 -X 500 -Y 500

dapax18-sneros >gzip nr42214 decoupe.fits

On a ainsi d�ecoup�e une image 500x500 du Ccd, en positionnant le coin en (200,200)
sur l'image originelle. Il ne reste plus qu'�a la rapatrier !
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2.4 S�election des images �a traiter

Les mauvaises images ne doivent pas être trait�ees. Le moyen le plus simple est
d'inscrire le nom de ces images dans la liste des images d�ej�a trait�ees.

exemple : on ne veut pas traiter l'image du champ nr201 qui vient d'être prise:

dapax18-sneros >cd $DATA RED B

dapax18-sneros >ls nr201* )) $SN DONE FILE1

dapax18-sneros >ls nr201* )) $SN DONE FILE2

dapax18-sneros >cd $DATA BRUT B

dapax18-sneros >ls nr201* )) $SN COSDONE FILE1

dapax18-sneros >ls nr201* )) $SN COSDONE FILE2

3 Surveillance

La commande sndoall.csh lance le cshell sndoall .csh sur les machines $MACHINE1
et $MACHINE2 en tâche de fond. Les sorties standard ou d'erreur ne s'a�chent donc
pas sur l'�ecran.

Il est important de surveiller le d�eroulement de la châ�ne, a�n de pouvoir r�eagir
imm�ediatement en cas de probl�eme. A cette e�et, des �chiers .log sont �ecrits et
stock�es dans le r�epertoire $SN LOG DIR, sur $MACHI MAITRE.

3.1 Log de surveillance g�en�erale.

Les tâches �ecrivent dans les �chiers :

$SN LOG DIR/sn'today'.general.'nom machine'.log

ce qu'elles font au fur et �a mesure. Lorsque qu'une erreur se produit , un message
s'inscrit dans ces �chiers .log. Ces .log permettent donc de savoir si le travail se
passe bien, informatiquement parlant. Lorsque tout se passe bien, ce .log ressemble
�a la �gure 1. Quand une erreur se produit, le .log s'en ressent (�gure 2).

Il est indispensable de rep�erer les messages d'erreur dans ces logs. Comme leur
nom est un peu long, on peut y acc�eder plus pratiquement en utilisant $LOG1 pour
le .log de $MACHINE1 et $LOG2 pour le .log de $MACHINE2.

On peut donc proc�eder de la sorte:

consulter le log :

dapax18-sneros >more $LOG1

dapax18-sneros >more $LOG2

regarder quelles images sont trait�ees :

dapax18-sneros >tail $LOG1

dapax18-sneros >tail $LOG2

rep�erer les erreurs :

dapax18-sneros >grep ERREUR $LOG1

dapax18-sneros >grep ECHOUE $LOG1

dapax18-sneros >grep ERREUR $LOG2

dapax18-sneros >grep ECHOUE $LOG2
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3.2 Logs sp�eci�ques �a une tâche de la châ�ne.

Des �chiers .log contenant des informations sur les param�etres utilis�es ou calcul�es
�a chaque �etape du traitement sont aussi disponibles. Il s'agit de :

{ $SN LOG DIR/sn'today'.cosmic.'nom machine'.log,

{ $SN LOG DIR/sn'today'.etape0.'nom machine'.log,

{ $SN LOG DIR/sn'today'.etape2.'nom machine'.log,

{ $SN LOG DIR/sn'today'.etape3.'nom machine'.log.

En voici une description:

1. $SN LOG DIR/sn'today'.cosmic.'nom machine'.log

Il est important de surveiller le �chier .log d'�elimination des cosmiques, qui est
la premi�ere tâche e�ectu�ee par la châ�ne.

Le programme de d�etection des cosmiques de Jean-Christophe fournit des listes
de cosmiques contenant leurs positions et leurs tailles. La transformation de
ces catalogues en zones �ducielles permet d' utiliser ces informations dans la
châ�ne. Le �chier .log est �ecrit par la châ�ne lors de cette derni�ere �etape (�gure
3).

Chaque ligne pr�esente le nombre de cosmiques, la somme des surfaces en
pixels des zones �elimin�ees, le nombre d'objets du catalogue identi��es comme
des colonnes chaudes ou des lignes (non gard�es), le nombre d'objets dont le
kron radius = 0, et le nombre d'objets dont on ne tient pas compte parce qu'ils
sont trop grands.

La surface �elimin�ee est g�en�eralement inf�erieure �a 10 000 pixels. Si elle devient
trop grande (plus de 30 000 pixels par exemple), ce peut être un probl�eme
b�enin (satellite) ou plus grave (shu�ing, probl�eme �electronique).

2. $SN LOG DIR/sn'today'.etape0.'nom machine'.log

Ce �chier concerne la premi�ere �etape du traitement: l'�etablissement du cata-
logue d'objets des images par Source Extractor, et le nettoyage des ces cata-
logues des zones mortes du Ccd.

3. $SN LOG DIR/sn'today'.etape2.'nom machine'.log

Ce �chier concerne la deuxi�eme �etape du traitement: la soustraction de l'image
de r�ef�erence de l'image courante. On y trouve en particulier des informations
sur le seeing et le coe�cient d'absorption, qui permettent de juger de la qualit�e
des donn�ees.

Ce �chier peut être transform�e en liste Ascii lisible par Paw grâce �a la com-
mande:

litlog2 -i $SN LOG DIR/sn'today'.etape2.'nom machine'.log -o

nom liste

La commande litlog2 -k �ecrit le kumac litlog2.kumac permettant de lire
cette liste Ascii dans un ntuple de Paw. Elle fournit aussi des explications
quant aux variables.

4. $SN LOG DIR/sn'today'.etape3.'nom machine'.log

Ce �chier concerne la troisi�eme �etape du traitement: la d�etection des candidats
sur l'image soustraite. On y trouve donc des informations sur le nombre de
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##############

Thu Oct 9 10:30:35 CST 1997

## SNdocosm: 122 images a traiter ##

##############

#Traitement Cosmique /home/dapax18/boum//Frac/nr20316tbf7c3166.fits

/home/dapax18/boum//Frac/nr20316tbf7c3167.fits

##############

Thu Oct 9 10:42:56 CST 1997

## SNautofind: 9 images a traiter ##

##############

#Debut traitement nr04410tbr6j1328.fits nr04410tbr7j0410.fits

Thu Oct 9 10:42:57 CST 1997 nr04410tbr6j1328.fits nr04410tbr7j0410.fits

Debut traitement 1/4 nr04410abr6j1328.fits nr04410abr7j0410.fits

chSN0.csh: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr6j1328.fits

SEXtractor: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr6j1328.fits

chSN0.csh: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr7j0410.fits

SEXtractor: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr7j0410.fits

chSN2.csh: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr6j1328.fits

/home/dapax17/boum//Work/nr04410abr7j0410.fits

chSN3.csh: /home/dapax17/boum//Work/nr04410abr6j1328.fits

/home/dapax17/boum//Work/nr04410abr7j0410.fits

Fin traitement 1/4 nr04410abr6j1328.fits nr04410abr7j0410.fits

Fig. 1 { Le �chier $SN LOG DIR/sn'today'.general.'nom machine'.log lorsque qu'aucune

erreur ne se produit.

##############

#Traitement Cosmique /home/dapax18/boum//Frac/nr20316tbf7c3166.fits

/home/dapax18/boum//Frac/nr20316tbf7c3167.fits

Erreur cannot open: /home/dapax19/boum//Work/CosZf/nr20316tbr7c3166_cos.zf

ERREUR nettoiecat

Traitement Cosmique ECHOUE

...

Debut traitement 1/4 nr20317dbr7b0692.fits nr20317dbr7c3166.fits

chSN0.csh: /home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7b0692.fits

SEXtractor: /home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7b0692.fits

chSN0.csh: /home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7c3166.fits

SEXtractor: /home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7c3166.fits

chSN2.csh: /home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7b0692.fits

/home/manip/mnt/eros/hardin/Work/nr20317dbr7c3166.fits

Erreur Transfo FindTransl3

Erreur ChercheTransfoFin

ERREUR: association

Fin traitement 1/4 nr20317dbr7b0692.fits nr20317dbr7c3166.fits

ERREUR: traitement des 4 1/4 echoue

ERREUR dans traitement4.csh nr20317tbr7b0692.fits nr20317tbr7c3166.fits

Fin traitement nr20317tbr7b0692.fits nr20317tbr7c3166.fits

Thu Oct 9 12:00:42 MET DST 1997 nr20317tbr7b0692.fits nr20317tbr7c3166.fits

Fig. 2 { Le �chier $SN LOG DIR/sn'today'.general.'nom machine'.log lorsque une erreur

se produit. 7



Log Transformation Catalogue JC en Zones Bad

Nom Nbre Cosmiques; Surface; N = col; N = ligne; N krad=0; N trop grds;

nr20810tbf7e038 224 4395 0 0 0 0

nr20811tbf7e039 271 5946 0 0 3 0

nr20812tbf7e039 231 5242 0 0 0 0

nr20813tbf7e039 230 5119 0 0 0 0

nr20814tbf7e039 260 5760 0 0 0 0

nr20815tbf7e039 203 3928 0 0 1 0

nr20816tbf7e039 307 7856 0 0 0 0

nr20817tbf7e039 232 5269 0 0 0 0

Fig. 3 { Extrait du �chier log $SN LOG DIR/sn'today'.cosmic.'nom machine'.log

candidats trouv�es, ainsi que la surface des zones mortes ou pr�es des �etoiles
satur�ees en pourcentage de la surface totale. Ce nombre se situe habituellement
entre 15 et 20%. Ce �chier peut être transform�e en liste Ascii lisible par Paw
grâce �a la commande:

litlog3 -i $SN LOG DIR/sn'today'.etape3.'nom machine'.log -o

nom liste

La commande litlog3 -k �ecrit le kumac litlog3.kumac permettant de lire
cette liste Ascii dans un ntuple de Paw. Elle fournit aussi des explications
quant aux variables.

En�n mentionnons que la sortie standard des tâches est redirig�ee dans des �chiers
situ�es dans le r�epertoire de travail (donc local �a la machine travaillant). On peut
les consulter sous le nom de $LOGCOS17, $LOGCOS19, $LOGSN17 et $LOGSN19, mais
ils n'ont d'int�erêt que pour le sp�ecialiste.

4 Examens des candidats

Le traitement des images aboutit �a l'�ecriture d'une liste des candidats et de
leurs caract�eristiques et d'une mosa��que (image Fits) compos�ee de vignettes de 100
x 100 pixels centr�ees �a la position du candidat sur l'image de r�ef�erence, l'image
courante, les deux images fractionn�ees, le at �eld, l'image soustraite, et regroup�ees
par champ.

4.1 Listes de candidats

La châ�ne de traitement �ecrit pour chaque Ccd un �chier dont le nom est:

$SN CAND DIR/nr(no du champ)1(no du Ccd) (date).cand.dat

Pour chaque candidat y sont list�ees les caract�eristiques mesur�ees sur l'image
soustraite, celles de l'objet auquel il est associ�e sur l'image courante et celles de
l'objet auquel il est associ�e sur l'image r�ef�erence. Elles vont servir �a pr�e-classi�er les
candidats.

La classi�cation sera ensuite valid�ee par l'examen de la mosa��que.
Pour rapatrier ais�ement ces �chiers, il peut être utile de les concat�ener:
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exemple pour le champ nr410, �a la date 7k19 :

dapax18-sneros >cd $SN CAND DIR

dapax18-sneros >cat nr4101*7k19.cand.dat >! nr410.cand.dat

4.1.1 Description

La �gure 4 montre un extrait de la liste de candidats du champ nr247.

Ainsi, le premier objet a une amplitude n�egative et il est tr�es mal associ�e, et sur
la r�ef�erence, et sur l'image courante. Quoi que ce soit, ce n'est pas un bon candidat !

Le deuxi�eme objet a une amplitude raisonnable, et de bons param�etres de forme
(sigma de l'objet divis�e par le sigma des �etoiles de l'image : Sx/Sxx etc.). Le rap-
port Flux1 (dans un rayon de 2.5 seeing) sur Flux 2 (dans un rayon de 4 seeing),
qui est inf�erieur �a 0.6 pour les mauvaises soustractions, est bon. Le rapport de son
amplitude �a l'amplitude de l'objet auquel il est associ�e est faible (moins de 10%),
mais il en est assez loin (10 pixels). L'objet auquel il est associ�e est le même sur la
r�ef�erence et l'image courante
(Dass objet objet cur./objet ref.: 0.35). Il est classi��e comme galaxie, mais
il faut rester prudent avec cette classi�cation même si elle est bien agr�eable !

On peut aussi remarquer que le seeing est assez mauvais (sigma Y = 1.7) et le
coe�cient photom�etrique tr�es mauvais (coeff phot: 2.3).

L'examen de la mosa��que permettra de conclure.

4.1.2 Etiquettes des candidats

Certaines cat�egories d'objets sont ais�ement identi�ables. Elles sont donc �eti-
quet�ees, mais cette classi�cation n'est qu'�a titre indicatif. Il faut v�eri�er avec la
mosa��que.

1. Etoile Variable EV : Le candidat est bien associ�e �a un objet sur l'image
de r�ef�erence, et �a un objet sur l'image courante. Ce doit être le même objet.
Son augmentation de ux doit être signi�cative (20% par exemple). En�n, si
possible, il doit être classi��e comme une �etoile (Cstar > 0:8).

2. Ast�ero��de AST : Le candidat est bien associ�e �a un objet sur l'image courante
et tr�es mal associ�e �a un objet sur l'image r�ef�erence.

3. Mauvaise soustraction MS : Est �etiquet�e mauvaise soustraction tout can-
didat proche du centre d'un objet sur la r�ef�erence, et dont l'amplitude (valeur
du pixel au centre du candidat �a laquelle on soustrait la valeur du fond de ciel)
est inf�erieure �a 10% de l'amplitude de l'objet associ�e sur l'image courante. Il
doit être rejet�e et n'est l�a que pour information.

4.2 Mosa��ques de candidats

Pour chaque champ est construite une image Fits dont le nom est:

$SN MOSA DIR/nr(no du champ) (date)mosa.fits

Je rassemble sur cette image huit lignes num�erot�ees en chi�re arabe de 0 �a 7,
qui correspondent chacune �a un Ccd. Sur chacune de ces lignes sont coll�ees des
blocs num�erot�es en chi�res romains de 10 vignettes de 100 pixels par 100 pixels.
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####### Candidats Champ 247 ########

CCD no 0 :

****************

Caracteristiques:

SigX, SigY, SigA, SigB, Theta:

2.24 1.99 2.33 1.86 0.0

Sigma fond de ciel, coeff phot:

34.2 2.353

CANDIDAT no 1 :

Ccd: 0

X: 55.9 Y: 1019.0

-------------------

-------------------

Amplitude, Flux: -8.5, 1288.2

SigX: 1.90, Sx/Sxx: 0.85

SigY: 2.53, Sy/Syy: 1.27

SigA: 2.72, Sa/Saa: 1.17

SigB: 1.61, Sb/Sbb: 0.86

Objet present sur ref et cur?

distance assoc. a un objet sur REF, a un objet

sur CUR

14.5 39.1

Mauvaise soustraction? Flux1, Flux2, Flux2/Flux1

2029 2839 1.40

Residu d'un objet:

Distance assoc. a un objet sur REF,

idem au pixel max. de cet objet, a un objet sur

CUR,

idem au pixel max. de cet objet.

Amplitude Objet Ass. sur Ref, Amplitude Objet

Ass. sur Cur,

Amplitude candidat, Ampl. candidat / Amp. objet

sur CUR

14.49 14.5 39.14 39.

113 2007 -8.5 -0.00

Etoile variable?

Dass objet ref./cand: 14.49

Dass objet objet cur./objet ref.: 48.73

Augmentation: 1806, 127966, 69.82

Divers sur Objet Ref:

X,Y: 38.9 987.2

Cstar: 0.37

Avis:

CCD no 1 :

****************

Caracteristiques:

SigX, SigY, SigA, SigB, Theta:

2.01 1.67 2.02 1.66 0.0

Sigma fond de ciel, coeff phot:

27.7 2.318

CANDIDAT no 2 :

Ccd: 1

X: 614.0 Y: 1523.2

-------------------

associe a GAL

-------------------

Amplitude, Flux: 62.0, 1864.1

SigX: 2.24, Sx/Sxx: 1.06

SigY: 1.84, Sy/Syy: 1.05

SigA: 2.37, Sa/Saa: 1.12

SigB: 1.67, Sb/Sbb: 0.96

Objet present sur ref et cur?

distance assoc. a un objet sur REF, a un objet

sur CUR

9.7 9.3

Mauvaise soustraction? Flux1, Flux2, Flux2/Flux1

1968, 2632, 1.34

Residu d'un objet:

Distance assoc. a un objet sur REF,

idem au pixel max. de cet objet, a un objet sur

CUR,

idem au pixel max. de cet objet.

Amplitude Objet Ass. sur Ref, Amplitude Objet

Ass. sur Cur,

Amplitude candidat, Ampl. candidat / Amp. objet

sur CUR

9.7 9.5 9.3 9.1

2146 782 62.0 0.08

Etoile variable?

Dass objet ref./cand: 9.66

Dass objet objet cur./objet ref.: 0.35

Augmentation: 104395, 109221, 0.05

Divers sur Objet Ref:

X,Y: 603.8 1481.4

Cstar: 0.03

Avis:

Fig. 4 { Extrait de la liste de candidats pour le champ nr247
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Le num�ero en chi�res romains renvoie au num�ero du candidat sur la listes d�ecrite
pr�ec�edemment.

Par la suite, (xref ; yref) d�esigne la position qu'aurait le candidat sur l'image
r�ef�erence, et (xcur; ycur) la position qu'il a sur l'image courante.

Les blocs de huit vignettes contiennent:

1. premier �etage : vignette du at �eld �a la position (xref; yref), vignette du at
�eld et des deux images fractionn�ees �a la position (xcur; ycur).

2. deuxi�eme �etage : vignette de la r�ef�erence �a la position (xref ; yref), vignette de
l'image courante, et de l'image soustraite �a la position (xcur; ycur) et vignette
avec le num�ero du candidat.

Le plan de la mosa��que est sch�ematis�e dans la �gure 5, et une mosa��que de
candidats �etablie pour le champ 453 est pr�esent�ee en �gure 6. Les vignettes qui
apparaissent plus pâles sont celles des ats �elds, dont les fonds variables dûs au
vignetage en rendent la visualisation plus di�cile. Le plan d'un bloc de vignettes
pour un candidat dont le num�ero est vi est d�ecrit par la �gure 7. Il est illustr�e par les
�gures 8 et 8 qui montrent le bloc de vignette d'un cosmique, et le bloc de vignette
d'une supernova. Ce sont les vignettes des images fractionn�ees qui permettent le
rejet du cosmique.

Le nombre de candidats par Ccd est limit�e �a 10 1 a�n de ne pas engendrer des
mosa��ques trop grandes.

Si des candidats ont �et�es classi��es \Mauvaise Soustraction", ils sont coll�es en
dernier sur leur ligne, apr�es le sigle \MS". Bien qu'on ne puisse pas les consid�e-
rer comme des supernovae, il est int�eressant de connâ�tre le nombre de mauvaises
soustractions et leur forme.

Cependant, si plus de 10 candidats ont �et�e d�etect�es sur un Ccd, on ne peut tous
les coller, et il faut alors choisir: par exemple, on colle en premiers ceux associ�es �a
une galaxie 2. Dans ce cas, on ne met plus les mauvaises soustractions �a la �n. Elles
ne sont plus signal�ees sur la mosa��que par le sigle \MS", mais cette information
reste disponible dans le �chier des candidats.

5 FAQ | ou quelques probl�emes courants et

leurs solutions

Quelques probl�emes surviennent de mani�ere r�ecurrente lors du traitement des
donn�ees. Cette section a pour but d'expliquer la cause de certains messages d'erreur
apparaissant dans le log general LOG1 ou LOG2. Ces probl�emes sont g�en�eralement
sans solution: les images en causes ne pouvaient pas être trait�ees.

Je liste aussi des probl�emes survenant lors du traitement qui peuvent être r�esolus
simplement, ainsi que les r�eponses des questions pos�ees fr�equemment.

1. Message d'erreur dans le �chier LOG1 ou LOG2 �a l'appel de la fonction

\header".

Il est possible qu'un probl�eme concernant la valeur de saturation soit men-
tionn�e en même temps. Il faut v�eri�er que l'entête FITS de l'image n'est pas

1. Ce nombre est modi�able dans la datacard $SN DIR/SNmosa.datacard.

2. Les di��erents choix possibles sont d�ecrits dans la datacard $SN DIR/SNmosa.datacard.
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ligne des blocs de vignettes

7 des candidats du ccd 7

ligne des blocs des vignettes

6 des candidats du ccd 6

ligne des blocs des vignettes

5 des candidats du ccd 5

ligne des blocs des vignettes

4 des candidats du ccd 4

ligne des blocs des vignettes

3 des candidats du ccd 3

ligne des blocs des vignettes

2 des candidats du ccd 2

ligne des blocs des vignettes

1 des candidats du ccd 1

ligne des blocs des vignettes

0 des candidats du ccd 0

Fig. 5 { La mosa��que des candidats permet d'examiner les candidats de tout un champ en une

seule image Fits.

Fig. 6 { Mosa��que r�ealis�ee pour le champ 453. Seuls les ccd 1, 3, et 5 poss�edent des

candidats. Ce sont pour la plupart des cosmiques (voir �gure 8). Une mauvaise soustrac-

tion (MS) est montr�ee sur la ligne du ccd 5. En tant que telle, elle ne fait pas partie des

candidats. Pour une description des blocs, voir �gure 7.
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at align�e sur at align�e sur image fractionn�ee image fractionn�ee

l'image r�ef�erence l'image courante num�ero 1 num�ero 2

image image soustraction vi

r�ef�erence courante

Fig. 7 { Le bloc de vignettes pour le candidat num�ero 6. Il permet d'obtenir pour un candidat

des informations provenant de sept images di��erentes.

Fig. 8 { Le candidat num�ero 1 du ccd 1 (en haut) et num�ero 3 du ccd 3 (en bas). Le

cosmique n'est pas pr�esent sur les deux images fractionn�ees, contrairement �a la supernova.

Les vignettes des at �elds apparaissent plus pâles du faits des gradients pr�esents sur ceux-

ci.
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vide, en particulier que la clef SATUR y est inscrite. Pour cela, on utilise la
commande :
header nom image

2. Message d'erreur dans le �chier LOG1 ou LOG2 pour la routine \asso-

ciation".

Les erreurs d'association ont comme causes les plus courantes :

{ L'image r�ef�erence ou courante est d�efectueuse : il n'y a pas, ou pas assez
d'�etoiles pour caler. Les visionner su�t pour d�etecter le probl�eme.

{ L'image r�ef�erence et l'image courante n'ont pas les mêmes coordonn�ees.
L'utilisation des commandes :
header nom image -qs ALPHA

header nom image -qs DELTA

permet de le v�eri�er.

Une entête FITS o�u manquent les clefs habituelles peut aussi causer un �echec
d'association.

3. Tous les candidats d'un champ ne sont pas coll�es sur la mosa��que de

candidats.

Tenter de gzipper la mosa��que pendant sa fabrication conduit invariablement
�a ce probl�eme. Un probl�eme de place disque devrait engendrer aussi ce genre
de probl�eme, mais ne s'est pas produit jusqu'ici.

On peut n�eanmoins rattraper l'erreur. Pour cela, on copie la mosa��que inache-
v�ee en ajoutant simplement \2" �a son nom.
exemple :

cd $SN MOSA DIR

cp nr412 7k1967mosa.fits nr412 7k1967mosa2.fits

On utilise la commande mosaique2.csh pour coller ccd par ccd les candidats
des ccd laiss�es pour compte.
exemple pour le ccd 0:

cd $SN MOSA DIR

mosaique2.csh $SN CAND DIR/nr41210tbr7k1967.cand.red.cur

On peut aussi fabriquer la mosa��que depuis le d�ebut. Dans ce cas on e�ectue
simplement la derni�ere �etape pour tous les ccd.

Cette solution a permis la d�ecouverte de SN1997eb !

4. La châ�ne s'est d�eroul�ee et �nie tr�es vite.

Elle n'a peut-être pas trouv�e les images dont elle avait besoin, ou elle les avait
d�ej�a trait�ees auparavant. Voici quelques hypoth�eses:

{ Les r�ef�erences ont �et�e gzipp�ees, ou chang�ees de place.

{ Les images courantes ont �et�e e�ac�ees.

{ Les images fractionn�ees ont �et�e e�ac�ees.

{ On veut fonctionner en environnement de test o�-line, c'est-�a-dire trai-
ter des donn�ees stock�ees sur $MACHI MAITRE mais on n'est pas dans cet
environnement: Cf. section 2.1.
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{ On veut fonctionner en environnement de travail on-line, c'est-�a-dire trai-
ter des donn�ees stock�ees dans les r�epertoires d'acquisition $ACQ DATA ...

mais on n'est pas dans cet environnement: Cf. section 2.1.

{ Les images ont d�ej�a �et�e trait�ees auparavant. Avant de relancer la châ�ne,
il faut enlever des �chiers $SN DONE FILE1, $SN DONE FILE2 le nom des
images que l'on veut retraiter. Il faut aussi les enlever des �chiers $SN COSDONE FILE1,

$SN COSDONE FILE2 si on souhaite d�etecter �a nouveau les cosmiques.

5. La châ�ne tourne tr�es lentement.

{ V�eri�er le nombre de candidats trouv�es dans le log etape3: si il est im-
portant, cela la ralentit �enorm�ement. On peut alors d�ecider de supprimer
le traitement du champ en question (Cf. section 2.3).

{ La châ�ne est \nic�ee" �a une priorit�e minimale. V�eri�er si elle n'est pas en
concurrence avec un autre processus sur l'une des trois machines, surtout
les deux machines de travail MACHINE1 et MACHINE2. De toutes fa�cons,
l'acquisition est toujours prioritaire.

6. Il y a beaucoup de candidats (syst�ematiquement plus de 10 par ccd).

{ L'image est mauvaise: par exemple, pr�esence de bu�ee sur la cam�era. On
peut alors d�ecider d'arrêter le traitement du champ concern�e (section 2.3).

{ Les coe�cients photom�etriques ont �et�e mal calcul�es. A l'examen du log
etape2, on constate g�en�eralement que les coe�cients photom�etriques sur
la zone incrimin�ee sont tr�es di��erents de ceux des autres quarts de ccd.
Ce probl�eme n'a�ecte g�en�eralement que quelques quarts de ccd.

7. Il s'est produit une erreur d�es la premi�ere �etape du traitement :

l'utilisation de Source Extractor dans chSN0.csh.

Il arrive parfois que Source Extractor ne r�eussisse pas �a traiter une image.
C'est assez rare. Son message d'erreur s'inscrit alors dans le log general LOG1

ou LOG2 sauf en cas d'erreur s�ev�ere.

8. Probl�emes d'autorisation d'�ecriture.

Apr�es une intervention du system manager, il arrive fr�equemment que les au-
torisations d'�ecriture soient modi��ees. Il su�t de lui demander de les remettre:
le groupe auquel le r�epertoire boum appartient est tralala.

Ce probl�eme a jusqu'ici �et�e identi��e avant de lancer la châ�ne, mais devrait
causer de nombreux probl�emes si il se r�ep�etait et n'�etait pas d�etect�e.

9. Les vignettes d'un candidat sur la mosa��que sont minuscules.

Lorsque le candidat est tr�es pr�es d'un bord de l'image, on ne peut centrer une
vignette de 100� 100 pixels autour. On r�eduit alors la taille de la vignette en
cons�equence, pour qu'elle soit centr�ee autour du candidat, et qu'elle ne sorte
pas de l'image.

J'attends vos suggestions !

15



6 Modi�er les coupures et r�eexaminer les can-

didats

On peut souhaiter examiner les candidats s�electionn�es avec des coupures plus
indulgentes ou plus s�ev�eres. Il est possible de modi�er les coupures sur l'ajustement
de PSF (�t) 3.

Cette proc�edure se d�eroule enti�erement sur $MACHI MAITRE: on ne fait pas appel
aux machines $MACHINE1 et $MACHINE2. Les param�etres des coupures sont propos�es
dans la datacard $SN DIR/SN3.cpoff.datacard. Lorsqu'on ex�ecute la commande, il
faut pr�eciser les num�eros des champs dont on souhaite r�eexaminer les candidats avec
des coupures di��erentes. Ainsi, pour les champs nr047 et nr203, la commande serait
(les guillemets correspondent �a la touche \double-quote" et les espaces �a l'int�erieur
des parenth�eses sont importants):

dapax18-sneros >mosaique cpoff.csh ``( 047 203 )''

Les nouvelles listes de candidats, les nouvelles mosa��ques et le �chier .log, dont les
noms contiennent le su�xe \ cpo� ", se trouvent dans les r�epertoires habituels.

N.B: si pour un même champ, coexistent dans le r�epertoire $SN CAND DIR des
listes de candidats correspondant �a des dates di��erentes (parce qu'�etablies sur des
images prises �a des dates di��erentes), il s'en suit une pagaille.

Si on souhaite conserver des listes de candidats pendant un certain temps, il faut
cr�eer un nouveau r�epertoire dans $SN DOCK DIR (i.e. en temps normal /home/dapax18/boum)
et les y d�eplacer.

7 Maintenance

Signalons tout d'abord que toute modi�cation de �chiers locaux �a $MACHI MAITRE,
situ�es dans le r�epertoire $SN MIROIR entrâ�ne obligatoirement une copie miroir de
$MACHI MAITRE vers $MACHINE1 et $MACHINE2 �a l'aide de la commande:

dapax18-sneros >mirrorcopy $SN MIROIR $MACHINE1

dapax18-sneros >mirrorcopy $SN MIROIR $MACHINE2

Deux tâches sont �a e�ectuer de temps en temps: le nettoyage, et le remplacement
du at �eld utilis�e par un at �eld plus r�ecent.

7.1 Nettoyage.

Le nettoyage des r�epertoires (locaux �a $MACHINE1 et $MACHINE2) de travail,
des catalogues des images courantes, et des catalogues de cosmiques est e�ectu�e
automatiquement avec la commande:

dapax18-sneros >clean.csh

Le nettoyage des r�epertoires importants comme $SN COSZF DIR (local �a $MACHINE1
et $MACHINE2), $SN LOG DIR, $SN CAND DIR, $SN MOSA DIR et $SN SUB DIR (sur $MACHI MAITRE)
n'est pas e�ectu�e automatiquement.

3. Seule la coupure sur le �t est modi�able. En e�et, cette �etape est tr�es coûteuse en temps CPU. Les

param�etres des coupures e�ectu�ees avant le �t de PSF s�electionnent les bons candidats, mais permettent

aussi de diminuer sensiblement le nombre d'objets a �tter, r�eduisant ainsi le temps CPU utilis�e.
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Les mosa��ques peuvent être gard�ees quelques jours, mais les soustractions de
($SN SUB DIR) doivent être nettoy�ees chaque jour.

7.2 Listes de zones �ducielles des ats �elds.

Les listes des zones �ducielles des ats �elds ne sont pas d�etermin�ees tous les
jours, pour des raisons de temps de calcul. De temps �a autre, il faut donc:

1. remplacer le at �eld dans $SN FLAT DIR par un at �eld r�ecent.

2. obtenir les listes de zones �ducielles nouvelles en ex�ecutant :
$SN DIR/sndoflat.csh

3. e�ectuer une copie miroir de $MACHI MAITRE vers $MACHINE1 et $MACHINE2.

7.3 R�eduction manuelle des images fractionn�ees

Dans l'�eventualit�e d'une acquisition capricieuse, on peut souhaiter e�ectuer la
r�eduction des images fractionn�ees \�a la main". Pour cela, on travaille sur la machine
mâ�tre $MACHI MAITRE. La commande �a employer est:

autoreducfrac.csh nom du r�epertoire fractionn�ees nom du r�epertoire des images r�eduites

Cette commande permet de passer le programme de l'acquisition imgqualite et de
r�eduire les images.

Les images fractionn�ees sont par exemple dans le r�epertoire des images brutes de
l'acquistion $DATA BRUT B. Et les images r�eduites peuvent être plac�ees sur le disque
de la machine mâ�tre, dans le r�epertoire habituel des images courantes, lors du
travail o�-line, ou le r�epertoire de travail. La marche �a suivre est alors, par exemple,
la suivante:

dapax18-sneros >cd $SN WORK DIR

dapax18-sneros >autoreducfrac.csh $DATA BRUT B $SN WORK DIR

Toutes les images nr fractionn�ees du r�epertoire indiqu�e sont trait�ees. Apr�es trai-
tement, le nom des deux images brutes sont inscrits dans le �chier $SN WORK DIR/autoreduc.done.
Si on ne souhaite pas traiter des images fractionn�ees, il su�t d'inscrire leur nom
dans ce �chier. R�eciproquement, si on veut traiter �a nouveau des images, il faut
retirer leur nom de ce �chier.

Pour r�eduire une image quelconque, on peut utiliser la commande:

$SN reduction.csh nom image brute nom image r�eduite

L'image brute �a r�eduire doit avoir un nom eros.
On peut aussi utiliser le cshell \o�ciel" propos�e dans $PROD/bin, qui r�eduit

manuellement les images de la nuit.
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Mode d'emploi de la châ�ne de traitement automatique des donn�ees pour la

d�etection des supernovae
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R�esum�e
Grâce �a leur luminosit�e importante, les supernovae sont d�etect�ees �a des distances importantes,

et sont de ce fait des outils particuli�erement int�eressants pour la cosmologie. L'homog�en�eit�e rela-

tive des supernovae de type Ia permet de les utiliser comme chandelles standard pour d�eterminer

les distances jusqu'�a un d�ecalage vers le rouge �egal �a 1. La pr�ecision des distances mesur�ees est

augment�ee par l'utilisation de relations d'intercalibration �etablies sur des supernovae de type Ia

proches, d�ecouvertes par la technique d'examen visuel de plaques photographiques.

Ainsi, en portant les distances des supernovae proches dans un diagramme distance - d�ecalage

vers le rouge, dit diagramme de Hubble, il est possible d'estimer la valeur de la constante de

Hubble qui mesure la vitesse d'expansion de l'Univers. En comparant dans ce même diagramme

les supernovae proches aux supernovae lointaines, d�ecouvertes par soustraction d'images nu-

m�eriques ccd, on mesure le param�etre de densit�e de mati�ere l'Univers ainsi que la constante

cosmologique r�eduite.

L'obtention d'un lot important de supernovae proches d�etect�ees par des techniques de sous-

traction d'images ccd permettrait de comparer dans le diagramme de Hubble des supernovae

d�ecouvertes par des m�ethodes semblables. De plus, l'e�cacit�e de d�etection d'une telle recherche

est calculable: il est alors possible d'�evaluer les relations d'intercalibration sur un �echantillon de

supernovae pour lesquelles les biais de d�etection sont connus et quanti��es.

Pour ces raisons, le projet eros, qui utilise un t�elescope de 1-m d�edi�e au foyer duquel sont

mont�ees deux cam�eras ccd grand champ de un degr�e carr�e chacune, consacre 10 pourcent de

son temps d'observation �a une recherche de supernovae proches, qui fait l'objet de cette th�ese.

La conception et la mise en oeuvre de la recherche de supernovae d'eros est d�ecrite ici en

d�etail. Nous utilisons une m�ethode de comparaison de deux images d'un même champ du ciel par

soustraction, apr�es traitement informatique des images (alignement g�eom�etrique, photom�etrique

et correction des di��erences d'�etalement des �etoiles). Les supernovae apparaissent comme des

sources ponctuelles sur l'image soustraite obtenue et doivent être distingu�ees des artefacts (d�e-

fauts des ccd, rayons cosmiques) Le traitement des champs des champs utilis�es pour la recherche

de supernovae est automatis�e.

Le calcul de l'e�cacit�e de d�etection des supernovae est e�ectu�e par simulation Monte-Carlo.

Le comptage de galaxies r�ealis�e sur les champs de recherche est compar�e aux comptages publi�es

et th�eoriques. Le d�ecalage vers le rouge de chaque galaxie est estim�e par une loi de probabilit�e

d�ependant de sa magnitude apparente: la pertinence de cette m�ethode est prouv�ee en utilisant les

mesures de d�ecalage vers le rouge du releve�e �a grand champ The Las Campanas Redshift Survey,

dont une partie des champs sont communs aux nôtres. La d�ependance de l'e�cacit�e en fonction

des conditions d'observation, des coupures de l'analyse et des caract�eristiques de la galaxie

hôte ou des supernovae simul�ees y est �etudi�ee. La distribution en d�ecalage vers le rouge des

supernovae d�etect�ees pr�edite par la simulation est confront�ee �a celle des supernovae e�ectivement

d�ecouvertes, et au calcul th�eorique. Le calcul de l'e�cacit�e se conclut par une estimation du taux

d'explosion de supernovae, et une �etude des erreurs, statistiques et syst�ematiques.


